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Introduction
Les gens ont des étoiles qui ne sont pas les mêmes. Pour les uns, qui voyagent, les étoiles sont
des guides. Pour d’autres elles ne sont rien que de petites lumières. Pour d’autres qui sont
savants elles sont des problèmes.
Antoine de Saint-Exupéry, Le Petit Prince.
Grâce à l’étude des astres, l’Homme essaye de remonter à ses origines. C’est le domaine
de l’astronomie, considérée comme une des sciences les plus anciennes. Cependant, ce n’est
que depuis peu que de nouveaux résultats permettent d’avoir des informations plus précises
sur notre habitat : la découverte de la première planète en orbite autour d’une autre étoile que
notre Soleil a propulsé la recherche d’exoplanètes parmi les thèmes phares de l’astrophysique.
La plupart des études dans ce domaine essayent donc de caractériser des planètes orbitant dans
des systèmes planétaires déjà formés. Mais il est également intéressant de remonter un peu plus
loin et de se demander où et quand les planètes se sont créées. En observant des étoiles en train
de se former, on constate que leur environnement est très riche et très complexe. En effet, à ce
stade de l’évolution stellaire, des indices suggèrent qu’elles sont entourées d’une région aplatie
contenant du gaz et des poussières, appelée disque. C’est dans ces régions que les astronomes
pensent que les planètes se développent. La compréhension des phénomènes physiques entrant
en jeu dans ces disques est donc essentielle à la compréhension de la formation des planètes et
donc de l’origine de notre système solaire.
Mais comment peut-on observer de tels objets ? Les distances typiques à atteindre sont entre
0.1 et 10 unités astronomiques et la région de formation stellaire la plus proche de nous se situe
à environ 140 pc. Il faut donc pouvoir observer des détails à l’échelle de la milli-arcseconde, ce
qui nécessite un télescope d’une centaine de mètres de diamètre en infrarouge. Or, le diamètre
des plus grands télescopes actuels ne dépassent pas les dix mètres. Pour atteindre les grandeurs
nécessaires, la technique d’interférométrie combine simultanément et de manière cohérente le
flux provenant de plusieurs télescopes. Les télescopes du Very Large Telescope Interferometer
(VLTI) au Chili, dont les faisceaux sont combinés avec l’instrument AMBER dans l’infrarouge
proche, permettent d’observer l’environnement proche des étoiles jeunes les plus proches.
Cependant, l’interférométrie ne permet pas de mesurer une image directe de l’objet mais
fournit une image des franges d’interférence issues de la combinaison des faisceaux provenant
de plusieurs télescopes. L’analyse des données interférométriques est donc complexe et passe
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par l’intermédiaire de modèles choisis a priori. Grâce à l’augmentation du nombre de téles-
copes recombinés simultanément (jusqu’à 4 à ce jour) et donc du nombre de données interféro-
métriques récoltées, il devient possible de reconstruire des images. Les projets d’instruments de
seconde génération du VLTI ont pour but de fournir à la communauté astronomique européenne
des outils qui simplifieront l’acquisition d’images par interférométrie dans l’infrarouge proche,
comme ce qui se fait dans le domaine radio.
La première partie de la thèse est consacrée à l’exposition du contexte astrophysique et tech-
nique. Dans le chapitre 1, je décris les principales caractéristiques des objets stellaires jeunes
ainsi que les différentes méthodes pour les observer. Le chapitre 2 est consacré à l’explication
de la technique d’interférométrie et les résultats de l’application de cette technique aux objets
jeunes sont décrits au chapitre 3. Je termine cette première partie par un exposé des objectifs
de ma thèse. La deuxième partie de la thèse est consacrée à la reconstruction d’images, dont le
principe est expliqué au chapitre 4 et dont une analyse systématique est effectuée au chapitre 5.
Finalement, la troisième et dernière partie se concentre sur l’application de la reconstruction
d’images à des données interférométriques d’objets jeunes : une étude détaillée de l’Herbig Ae
MWC 275 est présentée au chapitre 6 et deux autres applications (la T Tauri GW Ori et l’étoile
B[e] HD 45677) au chapitre 7. En ce qui concerne les annexes, l’annexe A présente la recons-
truction d’images d’un autre objet astrophysique, une étoile Mira. L’annexe B est le document
réalisé lors d’une formation visant à valoriser les compétences des docteurs. Pour terminer, une
liste des conférences, demandes de temps et écoles d’été effectuées durant la thèse est présentée
à l’annexe C.
Première partie
Le contexte de la thèse :
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Les objets jeunes sont une étape importante dans le processus de la formation stellaire et
planétaire. Ils sont entourés d’un disque, lieu de naissance des planètes, et sont soumis à de
nombreux phénomènes physiques. Le but de ce chapitre est de décrire dans les grandes lignes
les principales caractéristiques des disques autour des objets jeunes ainsi que les différentes
observations possibles pour les étudier.
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1.1 La formation stellaire et planétaire
1.1.1 Scénario de la formation stellaire
La vision de la formation stellaire adoptée aujourd’hui est plutôt récente et date du milieu
du XXème siècle.
La formation des étoiles de faible masse ou de masse intermédiaire (< 8 M), illustrée à la
figure 1.1, commence par l’effondrement d’une nébuleuse, un nuage de gaz et de poussière, sous
l’effet de sa propre gravité. Elle se fragmente et donne naissance à des coeurs protostellaires.
Dans chaque coeur, on y trouve une étoile centrale, entourée du nuage qui lui a donné naissance,
et qui grossit par accrétion de la matière environnante. Par conservation du moment angulaire,
l’effondrement de ce nuage gazeux en rotation provoque également la formation d’une structure
plate, appelée disque. Après un million d’années environ (pour une étoile de 1 M, l’évolution
étant plus rapide pour des masses plus importantes), l’étape appelée "objets jeunes" est atteinte :
au cours du temps, la combinaison d’accrétion et d’éjection sous forme de jet disperse totale-
ment le nuage et l’étoile devient optiquement visible. Le disque circumstellaire est toujours
présent et on assiste à la formation de corps par coalescence ou effondrement de la matière,
appelés planétésimaux. Il faut attendre encore plusieurs millions d’années pour que le disque
disparaisse complètement sous les effets d’accrétion et d’éjection et que le système apparaisse
sous la forme d’une étoile "nue" entourée de planètes (voir Shu et al. 1987; McKee & Ostriker
2007).
C’est Joy (1945) qui découvre les premières étoiles en formation, appelées "étoiles jeunes",
et Mendoza (1966) qui leur associe un excès infrarouge, interprété comme la présence d’un
disque protoplanétaire. Il faut attendre les années 90 pour que cette hypothèse soit confirmée par
des images de disques observés par l’Hubble Space Telescope (HST), au Very Large Telescope
(VLT) avec la technique d’optique adaptative ou encore en interférométrie millimétrique.
1.1.2 Classement des objets jeunes
Le scénario standard de la formation stellaire, présenté précédemment, a été décomposé en
différentes phases par Lada (1987) et mis à jour par André (1994). Ce classement composé de
4 phases se base sur la forme de la distribution d’énergie spectrale (appelée SED pour Spectral
Energy Distribution) et a été associée à une séquence évolutive (Adams et al. 1988).
Les différentes phases sont illustrées figure 1.2 et sont décrites ci-après :
– Classe 0 : La SED des objets de classe 0 ont leur pic dans le sub-millimétrique et ils
sont invisibles dans le domaine optique. Leur extinction provient de la présence d’une
grande quantité de matière froide autour de l’étoile, formant une enveloppe optiquement
épaisse qui est la seule a être visible par son rayonnement thermique. L’enveloppe est
plus grosse que la source centrale qui accrète de la matière de l’enveloppe. Ces objets
possèdent également des flots moléculaires, observés à grande échelle.
– Classe I : Les objets de classe I sont toujours entourés d’une enveloppe de poussière.
Bien que l’enveloppe ne contient plus que quelques dixièmes de masse solaire, l’étoile
reste plutôt enfouie. On constate également l’apparition du disque accrétant de la matière
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1000 UNITÉS ASTRONOMIQUES 100 UNITÉS ASTRONOMIQUES 50 UNITÉS ASTRONOMIQUES
NUAGE MOLÉCULAIRE EFFONDREMENT FRAGMENTATION
PROTOÉTOILE ET DISQUE D’ACCRÉTION PROTOPLANÈTES SYSTÈMES PLANÉTAIRE
150 ANNÉES-LUMIÈRE 3 ANNÉES-LUMIÈRE 0.3 ANNÉES-LUMIÈRE
Figure 1.1: Les étapes de la formation stellaire et planétaire (Bouvier & Malbet 2001).
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Figure 1.2: Le classement des objets jeunes (André 1994, revu par Lachaume (2003)). A gauche :
la SED (en pointillé : la contribution de l’étoile, en trait plein : la SED de l’objet) ; au milieu :
vue de l’objet par la tranche ; à droite : description basique de l’objet.
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Figure 1.3: La relation entre la densité d’énergie spectrale et un objet jeune de classe II (La-
chaume 2003).
sur l’étoile ainsi que des jets de matière bipolaires. Ces sources sont détectables dans
l’infrarouge moyen et lointain.
– Classe II : L’enveloppe des objets de classe II a presque disparu, laissant apparaître
l’étoile centrale ainsi que les parties internes du disque. La SED se décompose en deux
parties : un corps noir avec un pic d’émissivité dans le visible, représentant l’étoile, et un
excès infrarouge créé par le disque (voir figure 1.3). La chute de la matière sur l’étoile
provoque des points chauds (chocs) à la surface de l’étoile, observés sous forme d’un
excès ultraviolet. Des flots polaires d’éjection sont toujours associés au système. Ce sont
ces objets qui sont au centre de cette thèse.
– Classe III : Les objets de la classe III ne présentent plus de signe d’accrétion ou d’éjection
et l’excès infrarouge a presque entièrement disparu. On serait en présence d’un disque
résiduel mince, appelé "disque de débris", la poussière provenant de la collision entre les
planétésimaux déjà formés.
Cependant, il n’est pas évident de placer tous les objets dans une des classes décrites ci-
dessus. Par exemple, suite aux observations du télescope spatial Spitzer observant dans l’infra-
rouge, un nouveau type d’objet est apparu : un disque dont la SED en proche infrarouge est
inférieure à celle des objets de classe II mais comparable ou supérieure en infrarouge lointain.
Ces objets sont appelés des disques de transition et sont interprétés comme un disque possédant
un large sillon, créé par la présence d’une future planète. Ils représenteraient une étape entre la
classe II et III.
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1.1.3 Les différents types d’objets jeunes de classe II
Les objets de classe II sont séparés en différents groupes selon leur masse et leurs caracté-
ristiques particulières.
1.1.3.1 Les étoiles T Tauri (TTs)
Les étoiles T Tauri, définies pour la première fois par Joy (1945), sont des étoiles de type
solaire, c.-à-d. dont la masse est comparable à celle du Soleil. Ce sont des étoiles de faible
luminosité, variables, avec un type spectral allant de F à M 1 et possédant un spectre avec de
fortes raies d’émission. Leur flux visible est dominé par l’étoile tandis que le flux en infrarouge
est dominé par le disque (Bertout et al. 1988).
1.1.3.2 Les étoiles FU Orionis (FUors)
Les étoiles FUors sont des étoiles de faible masse, comme les T Tauri, subissant une aug-
mentation de leur luminosité sur des échelles de quelques centaines d’années. Elles ont deux
particularités observationnelles : un très grand excès infrarouge, supérieur à ceux détectés pour
les T Tauri, et des raies d’absorption très larges, dédoublées. Leurs différents aspects sont dé-
taillés par Hartmann & Kenyon (1996) : durant les sursauts de luminosité, le taux d’accrétion
du disque sur l’étoile augmente de plusieurs ordres de grandeur et un vent à très haute vitesse
est généré par le disque. D’autres arguments indiquent également la présence d’une enveloppe
protostellaire qui continuerait à remplir le disque de matériel. Plusieurs scénarios sont invo-
qués pour expliquer cette accrétion non stationnaire tels que des instabilités thermiques (Bell &
Lin 1994) ou gravitationnelles (Vorobyov & Basu 2005), la présence d’un compagnon binaire
(Bonnell & Bastien 1992) ou encore de planètes (Lodato & Clarke 2004).
1.1.3.3 Les étoiles de Herbig Ae/Be (HAeBe)
Les étoiles de Herbig ont été découvertes par Herbig (1960) et sont le pendant des étoiles
T Tauri pour des masses intermédiaires allant de 2 à 8 M. Elles sont moins nombreuses que
les T Tauri car évoluant plus vite mais plus faciles à observer car plus lumineuses. Leur type
spectral est plus chaud que celui des T Tauri et est compris entre B et F0 2.
1.2 Les disques circumstellaires
Le disque joue un rôle essentiel dans le contexte de la formation stellaire. Premièrement,
il permet à l’étoile d’acquérir la plupart de sa masse. Les nuages moléculaires où naissent les
étoiles possédant un moment angulaire nettement supérieur à celui de l’étoile, il faut trouver un
1. Le classement de Harvard attribue un type spectral à une étoile et correspond globalement à une échelle de
température (cf. section "Notations et acronymes").
2. Les classes spectrales sont subdivisées à l’aide de chiffres (0–9) : 0 pour les étoiles les plus chaudes de la
classe et 9 pour les moins chaudes. Par exemple, le soleil est une étoile de type G2.
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moyen de perdre cet excès. Grâce aux effets dissipatifs dû à la turbulence et/ou à la présence de
jets, les éléments fluides du disque perdent de l’énergie, c.-à-d. du moment angulaire, et s’ef-
fondrent vers le bas du puits potentiel, c.-à-d. sont accrétés sur un corps gravitationnel central,
une étoile.
Deuxièmement, les disques seraient le site de naissance des planètes. Cette idée est basée sur
le fait que les orbites des planètes de notre système solaire sont quasi coplanaires et orbitent dans
la même direction, ce qui suggère une origine commune à l’intérieur d’un disque en rotation.
Comprendre les conditions physiques dans ces disques circumstellaires est essentiel afin de
comprendre la formation planétaire.
1.2.1 Terminologie
Les disques circumstellaires, c.-à-d. autour d’une étoile, sont appelés différemment suivant
leur rôle :
– un disque protoplanétaire est un disque qui a la possibilité de créer des planètes ;
– un disque d’accrétion est un disque dont la matière est accrétée sur l’étoile centrale ;
– un disque de débris est un disque sans gaz, composé de roche, de poussière de seconde
génération, c.-à-d. créée par la collision entre les roches, et de glace.
Par ailleurs, les disques sont classés en deux catégories, suivant qu’ils soient chauffés par
l’énergie dissipée pendant l’accrétion (disque actif) ou par la diffusion du rayonnement stellaire
(disque passif).
1.2.2 Propriétés principales des disques
Les disques ont été observés directement pour la première fois dans le milieu des années
80, d’abord sous la forme d’un disque de débris (Aumann et al. 1984; Smith & Terrile 1984)
et ensuite sous la forme d’un disque riche en gaz, appelé "protoplanétaire" (Sargent & Beck-
with 1987). Les avancées spectaculaires dans les techniques de détection permettent maintenant
d’affirmer que la présence d’un disque autour des étoiles jeunes est un phénomène commun 3
(Watson et al. 2007). Ces disques présentent une large gamme de taille, de masse, de tempéra-
ture et de temps de vie, chacune de ces propriétés variant également avec la masse de l’étoile
hôte et l’étape d’évolution dans laquelle elle se trouve.
1.2.2.1 Masse
Les disques circumstellaires sont composés de gaz et de poussière. La poussière ne contribue
qu’à 1 ou 2 % de la masse totale. La dynamique du disque est donc complètement dominée par
le gaz. Néanmoins, la poussière est très importante car elle domine l’opacité du disque et ses
propriétés d’émission.
3. du moins pour les étoiles jeunes de faibles masses (TTs) et de masses intermédiaires (HAeBe), l’existence
de disque autour des étoiles de fortes masses est encore très débattu (Cesaroni et al. 2007).
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La masse du disque est déterminée par des mesures de l’émission sub-millimétrique car la
poussière à ces longueurs d’onde est optiquement mince. On peut donc convertir le flux sub-
millimétrique observé en masse si l’opacité de la poussière est connue (Andrews & Williams
2005) . La masse du disque varie de 10−4 M à 10−1 M avec une valeur médiane à 5× 10−3 M
(Andrews & Williams 2005). Le rapport de masse entre le disque et l’étoile varie entre 10−3 et
quelques 10−1. A noter que ces mesures ont de grandes erreurs systématiques essentiellement
dues aux incertitudes sur l’opacité de la poussière.
1.2.2.2 Taille et température
La taille des disques est obtenue par des mesures en interférométrie sub-millimétrique. Elle
est typiquement de quelques centaines à un millier d’unités astronomiques (UA) (Andrews &
Williams 2007).
La température varie beaucoup selon les régions du disque. Dans les régions internes, elle
prend une valeur de quelques milliers de K tandis que dans les régions externes, elle vaut typi-
quement quelques dizaines de K. Par équilibre hydrostatique, la température contraint l’échelle
de hauteur du disque : le rapport entre sa hauteur et son rayon cylindrique est en moyenne de
0.1 (D’Alessio et al. 1998).
1.2.2.3 Taux d’accrétion
La mesure de l’excès UV présent dans la SED, dû à l’accrétion de la matière sur l’étoile,
permet de remonter à la luminosité d’accrétion. Si les paramètres (masse, rayon et température)
de l’étoile sont connus, on peut mesurer le taux d’accrétion sur l’étoile. Il vaut typiquement
10−9 à 10−7 M/an pour les objets jeunes et est proportionnel au carré de la masse stellaire.
Les FUors subissent une augmentation soudaine de leur taux d’accrétion (cf. section 1.1.3.2)
qui peut atteindre jusqu’à quelques 10−4 M/an. La mesure du taux d’accrétion est le moyen le
plus simple pour prouver la présence de gaz mais elle concerne uniquement les régions les plus
internes du disque (< 0.1 UA).
1.2.2.4 Durée de vie
La durée de vie des disques est obtenue par comparaison de la fraction d’étoiles avec excès
infrarouge dans des amas d’étoiles jeunes d’âges différents. Elle est typiquement de quelques
millions d’années et peut aller jusqu’à dix millions d’années maximum. Très peu d’objets de
transition entre la classe II et la classe III sont observés ce qui laisserait supposer que le disque
entier de 0.1 à 100 UA est dispersé très rapidement (en 104 − 105 années).
1.2.3 Structure des disques
Des contraintes basiques sur les disques peuvent être déterminées en modélisant leur SED.
Les premiers modèles de spectres des disques d’accrétion, présentés par Lynden-Bell & Pringle
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(1974), représentent un disque géométriquement plat, c.-à-d. infiniment fin. En première ap-
proximation, la SED est modélisée par une somme de corps noirs à une température locale
Td(r), où r est la distance à l’étoile centrale. Cette température locale pour chaque rayon est
déterminée en égalant le processus de refroidissement, c.-à-d. la radiation émise par le disque,
et ceux de chauffage, c.-à-d. la radiation directe de l’étoile et la dissipation visqueuse du disque.
La distribution de température prédite, dans le cas géométriquement mince, suit une loi en puis-
sance radiale, Td ∼ r−p, où p = 3/4. Suite aux premières observations, on a pu constater que
le modèle prédisait correctement la SED pour les FUors. Il était également consistant avec la
forme globale de la SED des T Tauri et des HAeBe, mais le profil de température diminuait
beaucoup plus lentement que prédit par le modèle, avec un exposant p ∼ 0.5.
Pour tenir compte de ces observations, une nouvelle classe de modèles est apparue repré-
sentant un disque évasé (Kenyon & Hartmann 1987). Ce modèle prédit que l’angle d’ouverture
du disque augmente vers l’extérieur du disque. Une étude approfondie de la structure en tem-
pérature a montré que les régions externes captent plus de radiations stellaires, augmentant leur
température. La partie supérieure du disque est donc plus chaude que sa partie intérieure au
même rayon, ce qui produit naturellement un disque à deux températures (Calvet et al. 1992;
D’Alessio et al. 1998, 1999, 2001). Ces différents aspects sont rassemblés dans le modèle dit "à
deux couches" de Chiang & Goldreich (1997).
Cette classe de modèles essaie d’expliquer de nombreuses propriétés observationnelles du
disque, de la forme globale de la SED aux images en lumière diffuse ainsi que les raies spectrales
d’émission. Les disques protoplanétaires ont une structure très riche présentant des phénomènes
physiques différents suivant les parties du disque. Ils sont donc constitués de plusieurs régions
et les longueurs d’onde ainsi que les techniques à employer pour les observer varient selon la
température et la taille caractéristique de ces régions (cf. figure 1.4). La structure des disques
prédite par les modèles permet de déterminer quelles sont les observations nécessaires pour
sonder les différentes régions : le visible et l’ultraviolet (< 1 µm) sondent les régions très proches
de l’étoile entre ∼0.01 et 0.1 UA, l’infrarouge proche à moyen (de 1 à 10 µm) sonde la partie
interne du disque jusque 10 UA, l’infrarouge moyen à lointain (20 à 300 µm) sonde la forme
du disque dans les régions intermédiaires de quelques UA, sa structure évasée et le degré de
sédimentation de la poussière. En observant de l’infrarouge lointain au millimétrique (300 µm
à 3 mm), le disque externe est optiquement fin et permet d’étudier la distribution de taille de la
poussière.
Les observations précédentes étudient essentiellement la poussière dans les disques. Le gaz,
bien que constituant presque l’entièreté de la masse est plus difficile à observer : il apparaît sous
forme de raies d’émission, contrairement à la poussière qui émet dans le continuum. De ce fait,
son observation nécessite de la résolution spectrale. Il peut être observé à travers les signatures
d’accrétion du gaz atomique, spécialement dans la partie interne des disques où la température
est trop élevée pour que la poussière n’y survive. La technique employée est la spectroscopie
à haute résolution, le plus souvent dans la raie d’émission du CO (Najita et al. 2007). Une
tentative de compréhension de la structure globale de la poussière et du gaz dans les disques
circumstellaires évasés est illustrée à la figure 1.5.
Par la suite, je me focaliserai sur les environnements proches des étoiles jeunes à des dis-
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Figure 1.4: La structure et les différentes échelles spatiales d’un disque protoplanétaire (Dulle-
mond & Monnier 2010).
Figure 1.5: Structure d’un disque protoplanétaire évasé, pour la poussière (à gauche) et pour le
gaz (à droite). rg est le rayon gravitationnel où la vitesse du son est égale à la vitesse d’échap-
pement du gaz. rcr ∼ 0.15 rg est le rayon critique au-delà duquel la photoévaporation a lieu
(Dullemond et al. 2007).
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tances de l’ordre de 1 UA de l’étoile. Dans cette région, la température du disque devient suf-
fisamment élevée pour modifier et évaporer la poussière. Un partie importante de l’énergie est
libérée sous forme de radiation en infrarouge proche, visible et ultraviolet, qui joue un rôle fon-
damental dans l’équilibre énergétique total du disque. De plus, ces régions correspondent à la
formation des planètes de type terrestre. Une bonne solution technique permettant de sonder di-
rectement l’émission de cette région est l’interférométrie infrarouge, présentée dans le chapitre
suivant.
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Chapitre 2
La très haute résolution angulaire : le
principe de l’interférométrie
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2.1 Pourquoi l’interférométrie ?
Pour répondre à cette question, la notion de résolution angulaire a besoin d’être définie.
La résolution angulaire d’un télescope détermine sa capacité à distinguer deux points situés à
une faible distance angulaire l’un de l’autre. La limite de résolution est définie comme étant
la distance minimale entre deux éléments d’un objet qui permet de les distinguer ; dans ce cas,
l’objet est dit résolu.
La résolution angulaire d’un télescope est proportionnelle à la longueur d’onde à laquelle on
observe et inversement proportionnelle au diamètre du télescope. Dans le cas d’une ouverture
circulaire, elle est définie par le critère de Rayleigh, issu de la théorie de la diffraction de la
lumière : R = λD où λ est la longueur d’onde et D le diamètre du télescope. On aurait tendance
à dire que plus le télescope est grand, plus les détails visibles seront petits. Cependant, la tur-
bulence atmosphérique limite la résolution et on a recours à la technique d’optique adaptative 4
afin de corriger en partie le signal du télescope (cf. Roddier 1999, par exemple).
Dans le cas de l’environnement proche des étoiles jeunes, nous voulons observer des régions
allant de 0.1 à 10 UA. Les températures de ces régions se situant entre 150 à 4000 K, nous
devons les observer dans l’infrarouge proche et moyen, allant de 1 à 20 µm. De plus, ces objets
sont généralement situés dans le ciel à une distance de 75 à 450 parsecs (pc) de l’observateur et
la résolution angulaire nécessaire à nos observations varie entre une fraction à quelques dizaines
de milli-arcsecondes (mas).
Pour atteindre cette résolution, un télescope de 100 mètres de diamètre est requis dans l’in-
frarouge. Pour des raisons techniques, les télescopes les plus grands à ce jour ne font que 10
mètres de diamètre, et le futur E-ELT a un diamètre prévu de 42 mètres. L’interférométrie est
une méthode permettant d’augmenter la résolution angulaire disponible sans augmenter le dia-
mètre du télescope. En effet, en observant avec plus d’un télescope simultanément, la résolution
angulaire devient inversement proportionnelle à la distance entre les télescopes, et non plus au
diamètre du télescope. La technique d’interférométrie permet donc d’atteindre la haute, voire
très haute, résolution angulaire et de sonder, entre autres, les environnements proches des étoiles
jeunes qui nous intéressent.
2.2 Le principe de l’interférométrie
2.2.1 Petit historique
Tout commence en 1803 avec l’expérience de Young mettant en évidence la nature ondu-
latoire de la lumière. Il regarde un objet lumineux ponctuel à travers un écran percé de deux
trous et observe une image zébrée de rayons perpendiculaires à la direction des trous, c.-à-d.
des franges d’interférence. Il faut attendre 1868 pour que Fizeau propose d’utiliser ce résultat
4. L’optique adaptative permet une correction réelle du front d’onde perturbé par la turbulence atmosphérique.
L’idée consiste à envoyer le front d’onde sur un miroir déformable dont la surface possède les déformations du
front d’onde, lui permettant de retrouver sa planéité.
2.2. Le principe de l’interfe´rome´trie 19
en astronomie : il démontre comment se servir de la diminution des franges lorsque la distance
entre les trous augmente pour remonter au diamètre des étoiles.
La première application de l’idée de Fizeau est effectuée par Edouard Stephan en 1873 avec
la lunette de l’Observatoire de Marseille, en utilisant un écran percé de deux trous. Il n’obtient
qu’une limite supérieure du diamètre des étoiles à cause de la trop petite taille de son télescope.
A la fin du 19ème siècle, Albert Michelson réalise les premières mesures interférométriques sur
les satellites galiléens de Jupiter. Ensuite, aidé de Francis Pease, il installe une poutre portant
à chaque extrémité un miroir plan de 15 centimètres sur le télescope Hooke de 2.5 mètres
du Mont Wilson (États-Unis), créant ainsi une base interférométrique de 7 mètres. C’est en
1920 que Pease réalise alors la première mesure d’un diamètre stellaire : la supergéante rouge
Bételgeuse de 40 mas. Cependant, l’idée est abandonnée suite au problème de turbulence de
l’atmosphère sur des télescopes plus grands, rendant la mesure variable et inexploitable.
En 1970, Antoine Labeyrie reprend l’idée et démontre la possibilité d’atteindre de la haute
résolution angulaire malgré l’atmosphère en enregistrant des images avec un temps de pose très
court afin de figer la turbulence. Son équipe construit le premier interféromètre à deux téles-
copes (I2T) à l’Observatoire de Nice et il obtient en 1974 des franges d’interférence sur l’étoile
Véga. Suite à ce succès, il construisit ensuite un « Grand Interféromètre à deux télescopes »
(GI2T), mis en service en 1987 sur le plateau de Calern (Alpes-Maritimes, France).
La volonté des astronomes d’atteindre des résolutions de plus en plus grandes entraîne le
développement de l’interférométrie et il existe aujourd’hui une dizaine d’interféromètres en
fonctionnement ou en cours de développement dans le monde.
2.2.2 Principe
Par analogie avec l’expérience des trous de Young, en recombinant de manière cohérente
le flux venant de plusieurs télescopes, l’interféromètre fournit des franges d’interférence et non
une image directe de l’objet observé.
Le principe de l’interférométrie à deux télescopes est illustré à la figure 2.1. On observe une
source d’intensité lumineuse. La source étant située à une distance lointaine, le front d’onde est
plan et est échantillonné par les 2 télescopes, séparés d’une distance B, appelée base. Afin d’ob-
tenir des franges d’interférence sans perte de cohérence, les 2 faisceaux provenant de chaque
télescope doivent avoir parcouru un chemin optique égal (en réalité, la différence entre les che-
mins optiques doit être inférieure à la longueur de cohérence). La différence de marche (DDM)
entre les 2 faisceaux est compensée par un système de ligne à retard, qui ajoute du chemin op-
tique au faisceau en avance. Les faisceaux sont ensuite acheminés vers le laboratoire où ils sont
recombinés.
2.2.3 Cohérence
La capacité d’un interféromètre à donner naissance à des interférences dépend de la cohé-
rence spatiale et temporelle de l’onde provenant de l’objet observé 5.
5. Il peut également exister un perte de cohérence liée à l’instrument et à la turbulence atmosphérique.
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Figure 2.1: Principe de l’interféromètre à deux télescopes (adapté de Millour 2006).
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2.2.3.1 La cohérence temporelle
La cohérence temporelle fait référence aux valeurs d’un même front d’onde à deux instants
différents. Elle est liée à la largeur de bande spectrale de la source, c.-à-d. une source mono-
chromatique (à une seule longueur d’onde) a une cohérence temporelle infinie. Afin que les
faisceaux provenant des deux télescopes interfèrent sans perte de cohérence, il faut que la dif-
férence temporelle entre les deux soit inférieure à l’inverse de la largeur spectrale de la source,
τ < 1
∆ν
. Cela implique que la différence entre les chemins suivis par l’onde doit être inférieure
à une longueur Lc = cτ = c/∆ν = λ2/∆λ, où c est la vitesse de la lumière et λ est la longueur
d’onde. Cette longueur est appelée longueur de cohérence et vaut ∼60 µm pour une longueur
d’onde λ = 2.2 µm sur l’instrument AMBER en basse résolution (13 canaux spectraux entre 1.5
et 2.5 µm, ce qui équivaut à ∆λ ∼ 1 µm).
2.2.3.2 La cohérence spatiale
La cohérence spatiale fait référence aux valeurs d’un même front d’onde à deux endroits
différents. Si la source est étendue, il y a addition d’ondes incohérentes émises par chaque point
de la source, et le contraste des franges diminue. Lorsque la distance entre les télescopes est
supérieure à une certaine largeur de cohérence, la cohérence spatiale des faisceaux interférés
diminue. Cette largeur de cohérence est définie par lc = λd∆I , où λ est la longueur d’onde d’ob-
servation, d est la distance entre la source et l’observateur et ∆I est la largeur de la distribution
d’intensité de la source. Pour une source de 1 UA de largeur située à 150 pc et observée à une
longueur d’onde de 2.2 µm, la largeur de cohérence vaut à peu près 65 m.
2.2.4 Théorème de van Cittert-Zernike
Un interféromètre combine de manière cohérente le flux provenant de plusieurs télescopes
simultanément et mesure le degré complexe de cohérence de la source. A partir des franges
d’interférence, il enregistre une quantité complexe V , appelée visibilité complexe. Par le théo-
rème de van Cittert-Zernike, cette visibilité complexe est reliée à la distribution d’intensité de la
source I(α, β) par une transformée de Fourier (cf. Lawson 2000; Thompson et al. 2001; Good-
man 1985, par exemple) :
V(u, v) =
∫ ∫
I(α, β) e−2 i pi(α u+β v)d(α, β)∫ ∫
I(α, β)d(α, β)
= %eiϕ (2.1)
où (α, β) est la position de la source dans le ciel et (u, v) = (
B⊥x ,B⊥y )
λ
(ou encore, en notation vecto-
rielle ν = B
⊥
λ
) avec λ la longueur d’onde et B⊥ la base projetée sur un plan perpendiculaire à la
ligne de visée. Ces coordonnées (u, v) sont nommées les fréquences spatiales et sont représen-
tées dans un plan, appelé le plan (u, v). Un exemple typique d’échantillonnage du plan (u, v) par
les mesures est illustré à la figure 2.2 : les tracés elliptiques sont dus à la rotation de la Terre,
et donc au changement de la base projetée au cours du temps, tandis que différentes longueurs
d’onde entraînent une variation radiale.











Figure 2.2: Exemple de plan (u, v) pour 4 configurations de 3 ATs du VLTI (E0-G0-H0 ; D0-
H0-G1 ; A0-G0-H0 ; A0-K0-G1). Les couleurs correspondent à différentes longueurs d’onde (10
canaux spectraux entre 2 et 2.5µm).
2.2.5 Différences entre interférométrie radio et infrarouge
En réalité, le milieu à travers lequel le faisceau se propage induit une modification. Cette mo-
dification est représentée par l’amplitude complexe du gain g du télescope, qui tient compte de
ce que le signal subit à travers l’instrument et le milieu de propagation jusqu’au recombinateur.
La visibilité complexe V j1, j2(t) des franges produites par les interférences entre les télescopes j1
et j2 au temps t s’écrit donc comme suit :







où Iˆ(ν j1, j2(t)) est la transformée de Fourier (TF) de la distribution d’intensité de l’objet à la
fréquence spatiale ν j1, j2(t).
En pratique, la mesure n’est pas instantanée mais intégrée sur un temps d’observation fini.
Pour simplifier les équations, les notations suivantes sont introduites pour la mième mesure :
Vm
def
= 〈V j1,m, j2,m(tm)〉m (2.3)
νm
def
= 〈B⊥j1,m, j2,m(tm)/λ〉m , (2.4)
où 〈〉m représente la moyenne durant le temps de pose tm. L’équation (2.2) devient alors :
Vm ' Gm Iˆ(νm) , (2.5)
où Gm = 〈g∗j1,m(tm)g j2,m(tm)〉m s’appelle la fonction de transfert.
Les variations rapides de la fonction de transfert sont dues à des différences de marche
(DDM) entre les faisceaux, causées essentiellement par la turbulence atmosphérique qui induit
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un retard de phase aléatoire. Dans le cas de l’interférométrie à longue base, les 2 télescopes sont
séparés par une distance supérieure à l’échelle de la turbulence, les DDM sont par conséquent
indépendantes sur les 2 télescopes. De plus, le temps de pose est supérieur au temps d’évolution
typique de la turbulence et la moyenne sur les gains peut être approximée par l’espérance du
gain de chaque télescope :











avec E {}m l’espérance durant le temps de pose tm. Or la phase du gain g j,m(tm) peut être dé-
composée comme suit : φ j,m(tm) = φ j,m + (2pi/λ)δ j(t) où φ j,m = 〈φ j,t〉m est l’aberration de phase
statique, c.-à-d. qui ne varie pas pendant le temps de pose tm (due à une inégalisation des che-
mins optiques), tandis que δ j(t) est la DDM liée à la turbulence. Roddier (1981) a montré que
la DDM est une variable gaussienne avec un écart-type équivalent pour chaque télescope :






' g j,m e −12 σ2φ , (2.7)
où g j,m = τ j,m eiφ j,m avec τ j,m l’amplitude du gain complexe et où σ2φ = (2pi/λ)
2σδ
2 est la variance
de la phase durant une mesure. La fonction de transfert devient alors :
Gm = g∗j1,mg j2,m e
−σ2φ , (2.8)
C’est dans le comportement de la fonction de transfert que l’interférométrie radio et infrarouge
se différencient.
Lorsque les observations sont effectuées à grande longueur d’onde (domaine radio), la varia-
tion de la phase durant chaque temps de pose est petite, σ2φ est donc petit et Gm ' g∗j1,mg j2,m , 0.
Dans ce cas, les gains complexes peuvent être estimés par un moyen d’étalonnage (notamment
en observant un objet de référence ponctuel, tel un quasar) et un interféromètre radio mesure
directement la visibilité complexe.
Dans le cas des courtes longueurs d’onde (domaine infrarouge), les variations de phase sont
supérieures à quelques radians-carrés et la fonction de transfert Gm ' 0. La visibilité complexe
de l’objet est alors impossible à mesurer directement. Pour régler ce problème, il faudrait com-
penser les erreurs de DDM en temps réel. C’est le but d’un instrument en cours d’installation
au VLTI (PRIMA, Delplancke et al. 2003) qui n’est pas encore disponible. Afin de contourner
cette difficulté, d’autres observables, indépendantes de la perturbation atmosphérique, doivent
être définies (cf. section suivante).
En plus d’une différence d’observables, les réseaux d’interféromètres radio et infrarouge
ont un fonctionnement fondamentalement différent. Les réseaux de télescopes radio sont hété-
rodynes, c.-à-d. que le signal est interféré avec le signal d’un oscillateur local avant détection.
Le signal résultant peut ensuite être amplifié et corrélé avec des signaux provenant d’autres té-
lescopes pour en extraire la visibilité complexe. Pour les réseaux de télescopes infrarouge, il
en est autrement. Ils sont dit homodynes et le signal provenant d’un télescope n’est interféré
qu’avec d’autres signaux provenant d’autres télescopes. La lumière doit donc être transportée
jusqu’au recombinateur, sans possibilité de l’amplifier.
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Figure 2.3: Franges d’interférence et observables interférométriques.
2.2.6 Les observables interférométriques dans le domaine infrarouge
A partir des franges d’interférence, dont un exemple est représentée à la figure 2.3, on me-
sure deux observables reliées à l’information sur l’objet.
2.2.6.1 Le spectre de puissance ou visibilité carrée
S m = |Vm|2 ' τ j1,mτ j2,m | Iˆ (νm) |2 . (2.9)
Cette observable se mesure à l’aide de deux télescopes et donne de l’information sur l’am-
plitude de la visibilité complexe |V | (Lawson 2000; Monnier 2003).
Cette amplitude a la dimension d’une puissance. Cependant, elle est normalisée par rapport
à la puissance totale collectée par l’interféromètre, |V | = Pmax−PminPmax+Pmin . Cette "visibilité" normalisée
est sans dimension et est comprise entre 0 et 1.
Elle donne accès à l’information sur la taille de l’objet : un point source a une visibilité de
1 et elle diminue au fur et à mesure que la taille de l’objet augmente, par perte de cohérence
spatiale.
La fonction de transfert τ j1,mτ j2,m du spectre de puissance peut être estimée par calibration
photométrique simultanée (en mesurant le flux venant de chaque télescope) et, pour compenser
les effets statiques restants, grâce à l’observation d’une source de référence (étoile ponctuelle et
invariable).
2.2.6.2 La phase de clôture
La deuxième observable est la phase ϕ du degré complexe de cohérence. Elle est mesurée
par le déplacement du maximum du paquet de franges par rapport à une position de référence
pour laquelle la différence entre les chemins optiques parcourus par les deux faisceaux de l’in-
terféromètre est parfaitement compensée. Cette référence est appelée la différence de marche
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nulle. Cette phase donne de l’information sur la position des structures de l’objet. Malheureu-
sement, dans la plupart des cas, l’information contenue dans la phase de la visibilité complexe
ne peut être utilisée. En effet, comme expliqué précédemment, celle-ci est fortement perturbée
par la présence de la turbulence atmosphérique. Cette turbulence introduit un retard de phase
supplémentaire et la mesure du déplacement des franges n’est plus représentative de la source
observée mais des turbulences présentes dans l’atmosphère.
Une des techniques permettant de retrouver une partie de l’information de phase est la clô-
ture de phase (Jennison 1958), premièrement introduite en interférométrie radio. Elle consiste à
faire des mesures de phase sur trois bases formées par trois télescopes simultanément et de les
additionner. Dans ce cas, les perturbations créées par la présence de l’atmosphère vont se sous-
traire, car elles sont comptées une fois positivement et une fois négativement dans la somme. En
effet, considérons un retard de phase φi sur chaque télescope (i = 1,2,3) dû à l’atmosphère ; les
phases ϕi j mesurées entre les télescopes i et j sont les suivantes, où ψi j est la phase intrinsèque
de l’objet : 
ϕ12 = ψ12 + (φ2 − φ1)
ϕ23 = ψ23 + (φ3 − φ2)
ϕ31 = ψ31 + (φ1 − φ3)
(2.10)
Et la phase de clôture vaut alors :
β = ϕ12 + ϕ23 + ϕ31 = ψ12 + ψ23 + ψ31 (2.11)
qui ne dépend que de la distribution de brillance de la source et non de la perturbation atmo-
sphérique.
Une façon équivalente pour déterminer la clôture de phase est d’utiliser le bispectre, produit
des visibilités complexes obtenues sur le triplet de télescopes :
Bm = V j1,m, j2,mV j2,m, j3,mV j3,m, j1,m ' τ j1,mτ j2,mτ j3,m Iˆ(ν j1,m, j2,m)Iˆ(ν j2,m, j3,m)Iˆ(ν j3,m, j1,m) . (2.12)
C’est une quantité complexe dont la phase est égale à la phase de clôture. Comme dans le
cas du spectre de puissance, la fonction de transfert τ j1,mτ j2,mτ j3,m peut être calibrée. Vu que
cette fonction de transfert est réelle, la phase du bispectre, et donc la phase de clôture, est
indépendante des perturbations. Par conséquent, elle est équivalente à celle de l’objet.















phases de Fourier indépendantes, toutes les phases de clôture ne peuvent donc être indépen-








ce qui correspond à considérer un télescope fixe et à former tous les triangles possibles avec ce
télescope. Le nombre de phases de clôture indépendantes est donc toujours inférieur au nombre
de phases que l’on essaie de déterminer. On arrive, par exemple, à retrouver 90% de l’infor-
mation contenue dans la phase avec 21 télescopes ; ceci est illustré à la figure 2.4. Avec trois
télescopes, 33% seulement de l’information est récupérée.
La phase de clôture permet donc de récupérer une partie de l’information de phase de Fou-
rier mais induit une complexité supplémentaire de non-linéarité car elle est comprise entre −pi
et pi. D’un point de vue pratique, la phase de clôture caractérise l’asymétrie d’un objet : si un
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Figure 2.4: Pourcentage d’information retrouvé théoriquement en utilisant la clôture de phase
(F. Malbet, communication privée).
objet est symétrique, il possède une signature de clôture de phases nulle. La position absolue de
l’objet est cependant toujours perdue.
D’autres techniques permettent de retrouver de l’information de phase. La référence de
phase (Ulvestad 1999) consiste à se servir d’un objet ponctuel et lumineux situé à une faible
distance angulaire de la cible comme objet de référence pour caractériser les perturbations de
l’atmosphère. En effet, cette référence étant proche de l’objet de science, elle traverse les mêmes
couches atmosphériques et contient les mêmes perturbations. Il suffit de mesurer la phase ins-
tantanée de ses franges et de s’en servir pour corriger celle de la cible. Cette méthode permet de
retrouver la phase absolue de l’objet, c.-à-d. l’entièreté de l’information de phase. Cependant
elle est très limitative car elle nécessite la présence d’une étoile adéquate proche de la cible.
Une autre méthode consiste à mesurer la phase pour différentes longueurs d’onde et à uti-
liser une des longueurs d’onde comme référence. Cette méthode, appelée phase différentielle
(Tatulli et al. 2007b), donne accès à la phase relative de l’objet.
Dans la suite de la thèse, seule la méthode de clôture de phase sera utilisée et, pour simplifier
les équations, on considère que les observables sont corrigées des biais et calibrés, donc :
Vdatam = Vm + V
err
m (2.13)
S datam = S m + S
err
m (2.14)
Bdatam = Bm + B
err
m (2.15)
βdatam = βm + β
err
m , (2.16)
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Figure 2.5: La recombinaison des signaux à la sortie d’un interféromètre (Haguenauer 2001).






m tiennent compte des erreurs dues au bruit et aux approximations du
modèle.
2.2.7 Les types de recombinaison
Il existe deux manières de recombiner les faisceaux provenant de l’interféromètre, illustrées
à la figure 2.5 :
1. La recombinaison co-axiale ou interférométrie de Michelson temporelle qui consiste à
recombiner les deux faisceaux parallèlement en utilisant une lame séparatrice (recom-
binatrice) ; les franges sont donc codées temporellement en modulant la différence de
marche entre les voies de l’interféromètre.
2. La recombinaison multi-axiale ou encore interférométrie de Michelson spatiale qui consiste
à superposer les images provenant des deux faisceaux d’axes optiques différents et à coder
spatialement les franges ; c’est l’angle entre les faisceaux qui détermine la figure d’inter-
férence.
2.3 Les interféromètres dans le monde
Les différents interféromètres ainsi que leurs caractéristiques principales sont illustrés à la
table 2.1. Durant ma thèse, j’ai eu l’occasion d’aller observer sur l’instrument AMBER au VLTI
décrit ci-après.
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Nom Nb Tel. Taille (m) Nb Tel. recombinés Bmax (m) λ Photos
CHARA 6 1 4 330 Visible, NIR
ISI 3 1.65 3 85 MIR
Keck-I 2 10 2 85 NIR, MIR
MIRA-I.2 2 0.3 2 30 Visible
NPOI 6 0.12 6 64 Visible, NIR
SUSI 2 0.14 2 640 Visible
VLTI 4–4 8 – 1.8 3 130–202 NIR, MIR
COAST 6 0.40 3 100 Visible, NIR
GI2T 2 1.52 2 65 Visible
IOTA 3 0.45 3 38 NIR
PTI 3 0.40 3 110 NIR
BLTI 2 8.4 2 23 NIR, MIR
MROI 10 1.4 6 340 Visible, NIR
Table 2.1: Les interféromètres optiques dans le monde (d’après http ://olbin.jpl.nasa.gov/). 1ère
partie : toujours en fonctionnement ; 2ème partie : fermés récemment ; 3ème partie : en construction.
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Figure 2.6: Le Very Large Telescope Interferometer à Paranal au Chili. Les cercles rouges re-
présentent les UTs tandis que les cercles blancs représentent les positions possibles pour les
ATs.
Le Very Large Telescope Interferometer (VLTI)
Le VLTI est construit au sommet du Cerro Paranal, dans le désert d’Atacama au nord du
Chili, à une altitude de 2635 mètres.
Il est constitué de 4 télescopes principaux appelés UTs (Unit Telescope) dont le diamètre des
miroirs primaires est de 8.2 mètres. Pour compléter ce réseau, aux UTs s’ajoutent 4 télescopes
plus petits de 1.8 mètres, les ATs (Auxiliary Telescope), montés sur rails et déplaçables sur 30
stations. Les séparations maximales entre les télescopes est de 130 mètres pour les UTs et de
202 mètres pour les ATs (cf. figure 2.6).
Le VLTI est un système complexe permettant de rassembler de manière cohérente plusieurs
télescopes provenant soit des UTs soit des ATs dans un « laboratoire focal » qui dispose d’ins-
truments observant dans différents domaines de longueur d’onde :
– AMBER (Astronomical Multiple BEam Recombiner) qui recombine trois télescopes dans
le proche infrarouge de 1 à 2.4 µm.
– MIDI (MID-Infrared instrument) qui recombine deux télescopes dans l’infrarouge loin-
tain, de 7 à 14 µm.
– PRIMA (Phase-Referenced Imaging and Microarcsecond Astronomy) permet d’appli-
quer la technique de référence de phase en utilisant une étoile guide hors-axe possédant
une séparation angulaire maximum d’une arcminute avec la cible.
L’infrastructure du VLTI contient également un certain nombre d’instruments permettant
d’augmenter les performances de cet interféromètre :
– Les 4 UTs sont équipés d’un système d’optique adaptative, appelé MACAO (Multi Ap-
plication Curvature Adaptive Optic), tandis que les ATs sont équipés d’un système de
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correction du Tip-Tilt 6 appelé STRAP (System for Tip-tilt Removal with Avalanche Pho-
todiodes). De plus, un senseur de Tip-Tilt (IRIS), travaillant dans l’infrarouge, est installé
dans le laboratoire interférométrique.
– Des lignes à retard au nombre de 6 sont présentes pour pouvoir égaler les chemins op-
tiques des différents faisceaux provenant des télescopes.
– Un suiveur de frange FINITO (Fringe Tracking Instrument of Nice and Torino) est installé
travaillant pour trois faisceaux dans la bande H. Un suiveur de franges est un instrument
interférométrique qui mesure avec une très grande précision la différence de chemins op-
tiques entre les différents faisceaux qu’il détecte. Une correction est appliquée aux lignes
à retard pour maintenir les franges d’interférence à leur position optimale. La présence
de ce suiveur de franges permet d’avoir l’égalité des chemins optiques avec une précision
typique de 250 nm en temps réel.
Le chapitre suivant est consacré aux apports de l’interférométrie dans le cadre de l’étude de
l’environnement proche des étoiles jeunes.
6. Le correcteur de Tip-Tilt est un miroir à deux degrés de liberté qui permet de corriger l’inclinaison glo-
bale subie par le front d’onde à cause de la turbulence atmosphérique. Cette déformation globale constitue en un
mouvement d’ensemble des points de l’image et est la plus importante, c’est pourquoi il est intéressant de séparer
la correction en deux parties : celle de la déformation globale par un système Tip-Tilt et celle de la déformation
locale, corrigée par un miroir déformable.
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L’interférométrie infrarouge est l’outil idéal pour sonder de manière directe les régions les
plus internes (inférieures à 10 UA) de l’environnement circumstellaire des étoiles jeunes. Cette
technique a apporté des résultats surprenants et de nombreuses contraintes sur les modèles
utilisés jusqu’alors. Ce chapitre, largement inspiré de l’article de revue de Millan-Gabet et al.
(2007), résume les résultats apportés par l’interférométrie infrarouge dans le cadre des objets
jeunes. A la suite de cette revue, j’expose les objectifs de ma thèse.
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Figure 3.1: Schéma de l’environnement proche des étoiles jeunes (Malbet 2007).
3.1 En infrarouge proche : le disque interne (0.1–1 UA)
En infrarouge proche, l’interférométrie sonde les régions les plus chaudes, situées à moins
d’une UA de l’étoile centrale. Ces régions sont appelées "disque interne" et sont illustrées à la
figure 3.1. L’étoile étant non résolue par l’interféromètre, les mesures de visibilité vont donc
dépendre de la taille et du profil du flux du disque interne.
Les modèles classiques de disque (cf. figure 3.2, en bas à droite), présentés au chapitre 1,
sont des disques d’accrétion géométriquement plats, présentant du matériel optiquement épais
jusqu’au rayon magnétosphérique, où les lignes de champs magnétiques de l’étoile tronquent
le disque. Le disque est composé de gaz et de poussière, à l’exception de la région centrale où
la température est trop élevée (supérieure à 1500 K) et où la poussière est sublimée. Dans ce
modèle, les visibilités prédites sont très élevées vu que le rayon magnétosphérique ne vaut que
quelques fois le rayon stellaire. Cependant, les premières mesures interférométriques avec PTI
et IOTA ne suivent pas les prédictions des modèles classiques, comme décrit par la suite.
3.1.1 Les objets de Herbig
Le premier objet "normal", c.-à-d. pas de type FUors, clairement résolu par l’interférométrie
en infrarouge proche est l’HAeBe AB Aur sur IOTA avec une base de 38 mètres (Millan-Gabet
et al. 1999). Les mesures donnent un diamètre de la région émettrice de 0.6 UA, beaucoup
plus large que ce qui est prévu par le modèle courant (∼ 0.2 UA; Hillenbrand et al. 1992, par
exemple). Ce résultat est confirmé par l’observation de 15 HAeBe sur IOTA où les tailles me-
surées varient de 0.6 à 6 UA suivant le type spectral stellaire (Millan-Gabet et al. 2001). Ces
observations ont une couverture du plan (u, v) assez limitée et laissent une ambiguïté sur la
géométrie exacte de l’émission. Cependant, les objets observés avec différents angles de posi-
tion des bases ne montrent aucune variation en visibilité, ce qui met en évidence une source à
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symétrie circulaire, comme une enveloppe ou un disque vu de face.
Au même moment, d’autres techniques, comme le masquage de pupille 7, sont utilisées pour
étudier des objets jeunes plus massifs et donnent la première indication non ambiguë de struc-
ture de disque. L’image de MWC 349-A est clairement allongée (Danchi et al. 2001) et l’image
de LkHα 101 montre que l’émission du disque est un anneau brillant asymétrique, compatible
avec le point de sublimation de la poussière (Tuthill et al. 2001). Ces images ne correspondent
pas aux modèles classiques et les auteurs suggèrent une cavité interne optiquement fine qui re-
pousserait le rayon de sublimation à des rayons plus importants. Afin de confirmer l’hypothèse
que les tailles mesurées en infrarouge proche correspondent à la sublimation de la poussière,
Monnier & Millan-Gabet (2002) ajustent un modèle d’anneau aux mesures IOTA déjà exis-
tantes. Ils découvrent la corrélation attendue entre le rayon et la luminosité de l’étoile, R ∝ L1/2? :
moins l’étoile est lumineuse, plus la poussière peut survivre proche de l’étoile dans un état so-
lide (cf. figure 3.2 à gauche). En utilisant des propriétés réalistes de la poussière, les auteurs
montrent que les mesures en infrarouge proche sont compatibles avec le rayon de sublimation
de gros grains de poussières (> 1 µm), dont la température de sublimation se situe entre 1000
et 2000 K. Seuls les objets les plus lumineux, les HBe de type spectral précoce, ont des tailles
en infrarouge proche compatibles avec le modèle classique, montrant que dans ce cas, le disque
s’étend jusqu’à des régions plus proches de l’étoile. Monnier & Millan-Gabet (2002) expliquent
ce phénomène par la présence d’un gaz à faible densité dans la cavité interne (c.-à-d. à l’inté-
rieur du rayon de sublimation) qui diffuserait les photons stellaires et écranterait la poussière,
réduisant ainsi la taille du disque observé. Suite à des observations supplémentaires, Monnier
et al. (2005) constatent que toutes les HBe précoces ne sont pas en accord avec le modèle clas-
sique, ce qui leur fait dire que ces systèmes pourraient être plus évolués avec d’autres processus
physiques qui entreraient en jeu.
En parallèle, Natta et al. (2001) proposent une solution pour expliquer non seulement les
observations interférométriques mais également l’excès d’émission observé dans la SED des
HAeBe en infrarouge proche (à ∼ 3 µm). Ce modèle est ensuite revu par plusieurs auteurs pour
le rendre plus réaliste (Dullemond et al. 2001; Muzerolle et al. 2004; Isella & Natta 2005). Dans
leur modèle physique, la région gazeuse centrale étant optiquement fine aux photons stellaires,
le bord interne du disque de poussière est directement exposé au flux stellaire et est donc plus
chaud. Par conservation de l’équilibre hydrostatique, ce bord s’étend verticalement : il est "gon-
flé" (cf. figure 3.2, en haut à droite). Ce bord gonflé aurait une forme courbe : Isella & Natta
(2005) ont étudié la dépendance de la température de sublimation de la poussière (et par consé-
quent le rayon) avec la densité du gaz tandis que Tannirkulam et al. (2007) ont considéré l’effet
du grossissement et de la sedimentation de la poussière. Le modèle de bord gonflé reproduit la
bosse en infrarouge proche à 3 µm grâce à la surface plutôt large du bord interne. Dominant
l’émission en infrarouge proche, il permet également d’expliquer les visibilités résolues. Ce-
pendant, ce modèle n’est pas unique, comme montré par Vinkovic´ et al. (2006) où ils proposent
un halo de poussière autour des régions internes du disque pour expliquer les observations.
7. La technique du masquage de pupille consiste à observer avec un seul télescope et à placer un masque à trou
dans le faisceau optique afin de ne permettre à la lumière que de passer à travers certaines sous-ouvertures et à faire
interférer ces différents "sous-télescopes", comme avec un interféromètre multi-télescopes.
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Figure 3.2: A gauche : tailles mesurées des HAeBe et T Tauri en fonction de leur luminosité. A
droite : modèle "classique" (en bas) et modèle de bord "gonflé" (en haut) (Millan-Gabet et al.
2007).
Figure 3.3: Effet de l’inclinaison sur la perception du disque pour un modèle de bord gonflé
vertical et arrondi (Dullemond & Monnier 2010).
Des observations obtenues avec de plus grandes bases révèlent l’asymétrie attendue des
disques inclinés (Eisner et al. 2004). Cette inclinaison permettrait également d’expliquer la
dispersion résiduelle dans la relation taille-luminosité pour les étoiles HAe et HBe (Monnier
et al. 2005). Avec l’interféromètre IOTA, Monnier et al. (2006) réalisent une étude de la clôture
de phases (CP), et donc de l’asymétrie, des objets HAeBe. Leurs données sont compatibles
avec le modèle du bord gonflé et courbé, le bord vertical entraînant une signature de CP trop
forte vis-à-vis des résultats. En effet, comme illustré à la figure 3.3, le bord vertical possède
une signature très asymétrique, et donc des CP très élevées, contrairement au bord arrondi où
l’éloignement d’un objet centro-symétrique n’apparaît que pour de très fortes inclinaisons.
Plus récemment, grâce à l’obtention de données spectralement résolues, il s’est avéré que
les modèles de bord gonflé ou classique ne suffisaient plus à interpréter les nouvelles données
interférométriques. Les nouvelles mesures mettent en évidence la présence de matériel à l’inté-
rieur du rayon de sublimation de la poussière (Eisner et al. 2007; Kraus et al. 2008b; Isella et al.
2008; Tannirkulam et al. 2008; Benisty et al. 2010).
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La présence d’un disque de gaz optiquement épais à l’intérieur du rayon de sublimation de
la poussière avait déjà été invoqué pour expliquer les données interférométriques des étoiles
HBe les plus lumineuses. Grâce à l’arrivée d’instruments interférométriques possédant de la
résolution spectrale, de nouvelles indications de la présence d’un disque de gaz chaud sont ob-
tenues. Eisner et al. (2007) montrent que l’émission de la poussière seule ne peut reproduire les
variations spectrales à travers la bande K sur un échantillon d’étoiles HAe. Kraus et al. (2008b)
combinent pour la première fois des données interférométriques obtenues en infrarouge proche
et en infrarouge lointain (de 2 à 13 µm) afin de contraindre la structure spatiale du gaz et de la
poussière dans l’environnement proche d’une étoile de Herbig, MWC 147. Ils montrent que les
mesures ne peuvent être reproduites qu’en insérant un disque gazeux actif optiquement épais
à l’intérieur du rayon de sublimation du disque de poussière. Isella et al. (2008) trouvent que,
pour l’étoile MWC 758, la source dominante en bande K provient du disque de poussière tandis
que celle en bande H proviendrait d’un disque gazeux interne. Finalement, Tannirkulam et al.
(2008), grâce à des données à très haute résolution (1.5 mas) sur CHARA, assurent la présence
d’une composante interne comprenant un pourcentage important du flux total du système pour
les HAeBe MWC 275 et AB Aur. Grâce à des données supplémentaires sur MWC 275, Benisty
et al. (2010) interprètent leurs observations par une composante interne à l’intérieur du disque
de sublimation, en accord avec l’étude précédente. Vu l’absence de raies spectrales du gaz, cette
composante est identifiée non pas gazeuse mais faite de grains plus réfractaires que le silicate,
qui survivraient à une distance plus proche de l’étoile et génèreraient un signal en infrarouge
proche.
Avec la possibilité d’utiliser une résolution spectrale plus importante, d’autres indicateurs du
gaz, comme les raies d’hydrogène, sont observables par interférométrie et montrent qu’ils sont
vraisemblablement émises par de la matière accrétée ou éjectée du système (Malbet et al. 2007;
Tatulli et al. 2007a; Kraus et al. 2008a; Eisner 2007; Eisner et al. 2009) et non pas du disque
gazeux lui-même. Seul un cas, des observations dans la raie du CO de Oph 51, a confirmé l’ori-
gine de la raie dans le disque de gaz interne, à une distance inférieure au rayon de sublimation
de la poussière (Tatulli et al. 2008). Plus récemment, Eisner et al. (2010) ont étudié la raie
d’hydrogène Brγ dans 16 systèmes jeunes. Ils découvrent également une compatibilité avec
des phénomènes d’accrétion et d’éjection et identifient l’origine de l’émission aux colonnes
d’accrétion magnétosphériques et/ou à des vents du système étoile/disque.
La vision actuelle de l’environnement proche des étoiles jeunes est illustrée à la figure 3.4,
détaillant les différentes composantes principales telles que vues actuellement par les modèles.
3.1.2 Les objets T Tauri
Bien que ne concernant qu’un petit échantillon car seuls les T Tauri les plus brillantes sont
observables en interférométrie infrarouge, les premières observations de T Tauri sur PTI par
Akeson et al. (2000, 2002) montrent également des rayons de disque plus larges que ceux prédits
par les modèles de SED (Malbet & Bertout 1995). Les mesures en interférométrie infrarouge
sont donc compatibles avec le rayon de sublimation de la poussière et non avec le rayon ma-
gnétique. Ces mesures prédisent des rayons encore plus larges que si on extrapolait la relation
pour les étoiles HAe, car les T Tauri possèdent un disque d’accrétion plus actif et la luminosité
d’accrétion doit être prise en compte dans le cas où elle devient comparable à celle de l’étoile.
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Figure 3.4: Représentation de la région interne des disques jusqu’à quelques UA telle que décrite
par les modèles actuels (Dullemond & Monnier 2010).
Lachaume et al. (2003) sont les premiers à ajuster à la fois les données en interférométrie in-
frarouge et les SED par un modèle physique réaliste à deux couches, où la température du plan
médian est dominée par l’accrétion tandis que le flux émis est dominé par les photons stellaires
diffusés.
Avec l’arrivée de nouveaux interféromètres à large ouverture, l’échantillon de T Tauri obser-
vables s’agrandit et Akeson et al. (2005) ont besoin d’introduire d’autres processus physiques
(gaz interne optiquement épais, structure étendue) pour tenir compte des nouvelles données.
Eisner et al. (2005), de leur côté, montrent un meilleur accord avec le modèle du bord "gonflé"
par rapport au modèle classique. Cependant, les T Tauri à faible luminosité sont très variables
et leurs mesures possèdent de larges erreurs. Des instruments plus performants sont donc requis
pour approfondir leur étude.
3.1.3 Les objets FUors
La première observation d’un objet jeune par interférométrie infrarouge est réalisée sur
FU Ori, le prototype de la classe, et montre une taille en accord avec le modèle classique (Mal-
bet et al. 1998, 2005). Ces mesures démontrent que les objets FUors se rapprochent d’une
T Tauri entourée d’un disque avec une accrétion massive et ne requièrent aucune composante
additionnelle comme une enveloppe de poussière (Hartmann & Kenyon 1996).
Lorsque, quelques années plus tard, trois autres objets FUors sont observés (V1057 Cyg,
V151 Cyg et Z CMa-SE), ils s’avèrent également plus larges que ce que prédit le modèle clas-
sique et une simple loi de puissance ne parvient pas à ajuster la SED et les visibilités (Millan-
Gabet et al. 2006a). Les auteurs prônent une présence d’émission à plus grande échelle due à la
diffusion par une enveloppe de poussière dense.
Les objets FUors semblent donc plus complexes qu’imaginé au départ et des données à
différentes bases ainsi qu’à différentes longueurs d’onde sont nécessaires pour distinguer entre
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Figure 3.5: Modèles du disque évasé et du disque auto-ombragé (Dullemond & Dominik 2004).
les différents modèles proposés.
3.2 En infrarouge moyen : le disque externe (1–10 UA)
En observant dans l’infrarouge moyen, nous avons accès à la région des disques allant de 1
à 10 UA. Cette région permet de faire le lien entre la poussière la plus chaude dans les régions
proches de l’étoile au disque froid, observé en interférométrie millimétrique (Dutrey et al. 2007)
et par imagerie en lumière diffuse (Watson et al. 2007).
La géométrie des disques est importante pour mieux comprendre l’évolution, la dissipation
et la formation planétaire dans les disques. La composition de la poussière dans les couches
supérieures joue un rôle crucial, car les photons ultraviolets et optiques de l’étoile centrale y
sont absorbés. Cette absorption détermine la température locale du disque et son échelle de
hauteur. Or, l’échelle de hauteur du disque joue un rôle pivot dans le processus d’agrégation
et de sédimentation de la poussière, ainsi que dans la formation de corps larges qui peuvent
engendrer des structures telles que des vagues ou des déplétions.
La majorité des observations en infrarouge moyen ont été effectuées avec l’instrument MIDI
au VLTI sur des étoiles de type Herbig Ae/Be. Les mesures spectralement résolues de MIDI per-
mettent de distinguer entre la géométrie globale du disque et la composition des poussières dans
l’atmosphère du disque, deux facteurs qui déterminent le signal interférométrique en infrarouge
moyen.
Les premières mesures sur MIDI ont été réalisées par Leinert et al. (2004) et ont montré
des tailles caractéristiques de la région émettrice en corrélation avec la pente de la SED : plus
la SED est plate, plus l’objet est large. Ces mesures sont en accord avec le classement basé
sur la SED fait par Meeus et al. (2001) et Dullemond & Dominik (2004) : les disques peuvent
être fortement évasés, avec un large rayon en infrarouge moyen, ou auto-ombragés par le bord
interne gonflé (cf. figure 3.5). En effet, le bord interne projette une ombre sur le disque, qui peut
entièrement cacher celui-ci au rayonnement stellaire. Le disque est donc plus froid et possède un
faible flux en infrarouge moyen. Cependant des exceptions à ce classement apparaissent suite
à l’extension de l’échantillon (Preibisch et al. 2006). Cette classification montre néanmoins
la performance de l’interférométrie infrarouge qui permet de sonder non seulement les tailles
caractéristiques mais également la structure verticale du disque.
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En plus des mesures des échelles physiques du disque, l’interférométrie en infrarouge moyen
permet de faire de la spectroscopie et de déterminer la taille des grains dans les couches supé-
rieures du disque. Cette région contient la raie caractéristique des silicates à 10 µm. L’étude
minéralogique sur 3 HAeBe, réalisée par van Boekel et al. (2004) en bande N sur MIDI, dé-
montre que la partie interne (2 AU) des disques ont des grains de silicate plus larges et plus
cristallins que les régions externes. Ce résultat est compatible avec les modèles d’équilibre chi-
mique contenant du brassage radial de la poussière et montre que le silicate se cristallise avant
la formation planétaire. Du côté des T Tauri, Ratzka et al. (2007) ont observé TW Hya et ont
montré que la plupart des grains cristallins se situent dans la partie interne à ∼1 UA.
3.3 Autres phénomènes sondés par l’interférométrie infra-
rouge
3.3.1 Jets et vents
Comme brièvement discuté à la section 3.1, les mesures interférométriques résolues spec-
tralement permettent d’étudier les éjections de matière, sous forme de jet ou de vent, et donc
de sonder les conditions physique et cinématique des composants gazeux à travers les raies
d’émission et d’absorption, comme Brγ et H2. A ce jour, l’échantillon est trop limité pour pou-
voir en retirer une tendance générale de l’origine des vents et des jets (stellaire ou disque), mais
il semble que tous les scénarios soient possibles (Malbet et al. 2007; Tatulli et al. 2007a; Eisner
2007).
3.3.2 Binaires et systèmes multiples
Dû au processus de la formation stellaire, beaucoup d’étoiles jeunes sont membres d’un
système multiple. Une des méthodes directes pour mesurer les masses stellaires est de mesurer
les orbites physiques des différentes étoiles qui composent un système. Grâce à des mesures
par interférométrie, la détermination précise de l’orbite pour des binaires séparées d’1 mas est
devenue possible (Boden et al. 2005). Combinées à des données en vitesse radiale, ces mesures
permettent de déterminer les masses des étoiles jeunes. L’interférométrie permet donc d’aug-
menter l’échantillon d’étoiles jeunes dont la masse est connue et de réaliser de la statistique sur
la fraction de multiplicité, la séparation, les propriétés stellaires ou encore le status d’évolution
de ces étoiles.
3.4 Interférométrie à d’autres longueurs d’onde
L’interférométrie millimétrique et sub-millimétrique sonde les régions externes du disque.
Ces régions sont froides et ne peuvent être caractérisées qu’à travers des molécules possédant
des raies rotationnelles à faibles niveaux d’énergie, telles que le CO. La majorité des observa-
tions proviennent du SMA (SubMillimeter-Array, Ho et al. 2004) et du PdBI (Plateau de Bure
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Interferometer, Guilloteau et al. 1992) et ont permis de déterminer plusieurs propriétés des
disques protoplanétaires (Dutrey et al. 2007). Les images en CO ont montré des disques larges
(le rayon externe du CO se situe entre ∼200 et 1000 UA) et ont permis de contraindre l’incli-
naison des disques. Tous les disques sont apparus en rotation képlérienne (excepté AB Aur) et
sont en accord avec le modèle de disque évasé. Ils possèdent une structure thermique, avec un
gradient de température radial mais également vertical, le plan du disque étant plus froid que
les surfaces de CO.
Plus récemment, l’étude des étoiles jeunes en interférométrie visible a donné ses premiers
résultats. Perraut et al. (2010) ont observé l’HAeBe AB Aur avec le spectrographe VEGA (Mou-
rard et al. 2009) installé sur l’interféromètre CHARA. Ces observations ont permis d’étudier
l’émission Hα de l’objet et d’écarter une géométrie sphérique du vent d’AB Aur, bien que la
morphologie exacte du vent soit difficile à déterminer tant qu’à présent.
Toujours dans le visible, l’interférométrie des travelures consiste à enregistrer des images
avec un temps de pose très court afin de figer l’atmosphère et atteindre la limite de diffrac-
tion (λ/D) (Labeyrie 1970). Devaney et al. (1995) ont observé l’émission Hα de l’objet jeune
T Tauri, la prototype de la classe du même nom, et, grâce à cette technique, ils ont pu étudier
la zone de formation/focalisation du jet. Ils concluent que cette émission provient soit d’une
interaction entre un vent collimaté et le disque évasé, soit de la base du jet observé à grande
échelle. En utilisant la même technique, Thiébaut et al. (1995) ont étudié l’objet binaire Z CMa
et détecté son compagnon dit "infrarouge" dans le visible. En combinant la SED en visible et
en infrarouge, ils affinent le modèle du compagnon : il est caché par une enveloppe asymétrique
de poussière qui domine le système dans l’infrarouge proche et l’excès de flux visible est dû à
de la lumière diffusée.
3.5 Nécessité d’aller vers des images de l’environnement proche
des étoiles jeunes ?
Les progrès de la technique d’interférométrie ont permis d’apporter de nombreuses contraintes
sur les modèles des disques autour d’étoiles jeunes déjà existants. Comme illustré à la figure 3.4,
beaucoup de questions restent encore sans réponses, telles que la géométrie exacte du bord de
sublimation de la poussière (gonflé ?), la nature de l’émission interne (gaz ? poussière ?) ou
encore la dynamique du système avec la présence éventuelle de jets de matière. Les modèles
actuels paraissent bien plus simples que la complexité qui semble se dégager de ces régions.
De plus, d’autres phénomènes jouant un rôle important n’ont pas été pris en compte, tels que
la présence d’une ou plusieurs planètes en formation (cf. Klahr & Kley 2006, par exemple), un
point chaud dans le disque (cf. Malbet et al. 2005; Millan-Gabet et al. 2006b, par exemple) ou
encore la formation de bras spiraux (cf. Nelson & Papaloizou 2003, par exemple). Les modèles
devenant de plus en plus complexes, l’imagerie, qui ne requiert pas l’utilisation d’a priori forts
sur l’objet observé, devient un outil nécessaire pour trancher entre les différents modèles.
Dans ce cadre, le but de ma thèse est d’utiliser des images reconstruites à partir des données
interférométriques pour faciliter leur interprétation, une image étant plus évidente et plus directe
à analyser. Cette technique permet également de ne plus être limité par un modèle simple,
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choisi a priori, mais de pouvoir reconstruire un objet aussi complexe que nécessaire, sans idée
au préalable. Plusieurs images ont déjà été reconstruites à partir de données en interférométrie
infrarouge : des surfaces stellaires (par exemple, Monnier et al. 2007; Haubois et al. 2009; Zhao
et al. 2009), des binaires (par exemple, Baldwin et al. 1996; Benson et al. 1997; Zhao et al.
2008; Kraus et al. 2009) ou encore des enveloppes circumstellaires autour d’étoiles évoluées
(par exemple, Young et al. 2000; Le Bouquin et al. 2009). Cependant, toutes ces images ont été
réalisées pour des objets plus brillants que la plus brillante des étoiles jeunes et plus résolus.
Grâce à l’adaptation d’un algorithme permettant de reconstruire des images à partir de don-
nées interférométriques en infrarouge (MiRA, développé par Éric Thiébaut), le but de ma thèse
est de reconstruire les premières images de l’environnement proche des étoiles jeunes, afin
d’apporter de nouvelles contraintes sur les modèles utilisés jusqu’alors. Les questions à ré-
pondre sont : la vision actuelle du disque est-elle correcte ? Existe-t-il des composantes majeures
supplémentaires à prendre en compte dans les modèles ? En repérant directement l’émission,
l’image dévoile la morphologie des étoiles jeunes et apporte de l’information sur les phéno-
mènes importants se déroulant dans leur environnement proche.
Deuxième partie
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L’interférométrie est la technique qui permet d’obtenir la meilleure résolution angulaire
dans l’infrarouge à ce jour. Cependant, la mesure obtenue par un interféromètre n’est pas une
image directe de l’objet. C’est pourquoi la reconstruction d’images est un outil nécessaire pour
analyser les résultats obtenus par interférométrie. Dans ce chapitre, largement inspiré de Thié-
baut (2009), j’en expose le principe : la reconstruction d’images est envisagée comme un pro-
blème inverse, c.-à-d. qu’à partir des données interférométriques, elle tente de remonter à la
connaissance de l’objet, lui-même à l’origine de ces données. Elle doit faire face à deux diffi-
cultés principales : premièrement, à cause de la pauvre couverture du plan (u, v), les données
seules ne sont pas suffisantes pour définir une solution stable et unique. Des contraintes supplé-
mentaires doivent être ajoutées au problème afin de choisir parmi toutes les solutions possibles
celle qui est la plus probable. Deuxièmement, dans le cas du domaine infrarouge, la perte des
phases de Fourier entraîne l’utilisation d’autres observables et le développement d’algorithmes
spécifiques à ce problème.
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4.1 Introduction : comment analyser des données interféro-
métriques ?
De manière générale, afin d’analyser les données, il est nécessaire de développer une notion
de distance : à quel point le modèle de mon objet est-il proche des mesures ?
Jusqu’il y a peu, les données interférométriques étaient essentiellement analysées par ajus-
tement de modèle (cf. Tallon-Bosc et al. 2007, par exemple). Cette méthode nécessite le choix
d’une représentation géométrique de l’objet. Typiquement, dans un cas simple pour un objet
stellaire jeune, le modèle est constitué d’une étoile et d’un disque. Afin de caractériser ce mo-
dèle, il est nécessaire d’en déterminer ses paramètres : le rapport de flux entre l’étoile et le disque
et la taille, l’orientation et l’angle de position du disque. Nous avons donc un modèle contenant
peu de degrés de liberté, au nombre de 4. Cette approche est appelée approche paramétrique.
Mais comment détermine-t-on les paramètres optimaux du modèle choisi ? Dans le cadre
d’une statistique gaussienne, la méthode la plus souvent employée est celle du χ2. Elle permet








où les yi sont les données, les mi le modèle avec p ses paramètres, et les σi les erreurs sur les
données. On constate que cette méthode tient compte de l’erreur estimée sur les mesures : plus
l’erreur sur une mesure est grande, moins la valeur de cette mesure est certaine et donc moins
la distance entre le point mesuré et son modèle est importante.
L’ajustement du modèle est acceptable lorsque le χ2 ≈ N−M où N est le nombre de données
et M le nombre de paramètres ajustés par le modèle. Le χ2 normalisé (ou réduit) est divisé par
cette quantité N − M et doit donc être le plus proche possible de 1.
Cette métrique est très utile pour déterminer les paramètres optimaux du modèle, soit en
explorant tous les valeurs possibles pour les paramètres et en prenant le χ2 minimum global,
soit en utilisant une méthode de minimisation locale, comme celle de Levenberg-Marquardt par
exemple (Press 2002).
Les objets jeunes étant dans un environnement complexe, le modèle peut rapidement deve-
nir plus compliqué afin de représenter au mieux les données. Dans le modèle simple constitué
d’une étoile et d’un disque, on peut par exemple ajouter une modification de la distribution du
flux dans le disque (une partie du disque paraît-elle plus lumineuse qu’une autre ?) ou de dis-
position (est-il centré par rapport à l’étoile ?). Il est possible également de compléter le modèle
par d’autres composantes : la présence de flux à l’intérieur du disque, d’un compagnon stellaire,
d’une planète, etc. Plus les modèles deviennent complexes, plus leur nombre de degrés de li-
berté augmente et il en ressort une grande ambiguïté : par exemple, comment peut-on savoir si
l’asymétrie dans le disque provient plutôt de la présence d’un point chaud ou d’une impression
de décentrage du disque par rapport à l’étoile ? Finalement, plus l’objet devient complexe et
plus il y a des solutions possibles qui sont en accord avec les données. Dans ce cas, on se trouve
face à un problème dit non convexe : on ne trouve plus un seul χ2 minimum mais plusieurs
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minima et il n’y a aucun moyen de choisir parmi les différentes solutions possibles.
De plus, comme il est nécessaire de déterminer un modèle a priori de l’objet observé, il
devient assez difficile de penser à toutes les solutions possibles. Mais pourquoi se limiter à
une représentation de l’objet à choisir a priori ? Si on pousse la logique de la modélisation pa-
ramétrique à l’extrême, il est possible de modéliser toute source par une somme de sources
ponctuelles. Dans le cas de l’interférométrie, la transformée de Fourier d’une somme étant sim-
plement la somme des transformées de Fourier, il s’agit donc d’ajuster une somme d’exponen-
tielles complexes. On peut penser à un modèle très simple qui est une grille carrée de sources
ponctuelles d’intensités différentes, appelée image. C’est le but de la reconstruction d’images :
déterminer une représentation de l’objet où chaque élément de l’image, appelé pixel, a une va-
leur propre. Dans ce cas, chaque pixel est une inconnue et généralement le nombre total de
pixels est bien plus élevé que le nombre de mesures, contrairement au cas paramétrique. On a
ce qu’on appelle un problème mal posé : il y a plus d’inconnues que de données. Les données
seules ne peuvent donc pas déterminer une solution unique : il existe une infinité de solutions
qui satisfont les données. Afin de choisir parmi cette infinité de solutions, des contraintes sup-
plémentaires sont ajoutées au problème. Ces contraintes sont appelées des régularisations et
sont basées sur des connaissances très générales de l’objet, dites a priori : l’objet est lisse, posi-
tif, compact, etc. Finalement, pour déterminer les paramètres de l’image, il faut donc minimiser
une sorte de χ2 modifié : réduire à la fois la distance entre l’image et les données, mais égale-
ment la distance entre l’image et les a priori. Le but de l’imagerie est donc d’aider l’analyse des
données grâce à une représentation plus naturelle de l’objet, mais les interprétations physiques
se font toujours via un modèle paramétrique.
Dans la suite de ce chapitre, j’expose les outils mathématiques de la reconstruction d’images
et les différents algorithmes existant actuellement.
4.2 Modèle de l’image et des données
Comme décrit précédemment, on essaye directement d’interpréter les données comme une




xn bn(θ) , (4.2)
avec N le nombre de paramètres de l’image, x = {xn}Nn=1 les paramètres de l’image et {bn(θ)}Nn=1
une base choisie de fonctions. La reconstruction d’images tente ensuite d’estimer les paramètres
x ∈ RN étant donné les mesures interférométriques.
Nous avons choisi xn proportionnel à la valeur du nième pixel de l’image échantillonnée et
bn(θ) = b(θ − θn) avec b(θ) la forme des pixels et θn la position du nième pixel ; donc :
xn
def
= α I(θn) , (4.3)
avec α > 0 un facteur de normalisation tel que
∑
n xn = 1 (car la transformée de Fourier de
l’image à la fréquence spatiale 0 est requise égale à 1 par le format des données interféromé-
triques).
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xn bˆn(ν) = bˆ(ν)
∑
n
xn e−i 2 pi θn·ν , (4.4)
avec ν = B
⊥
λ
la fréquence spatiale et bˆn(ν) et bˆ(ν) la TF des fonctions de la base et de la forme
du pixel.
Le modèle de la mième visibilité complexe est linéaire et s’écrit :
Iˆm = Iˆ(νm) =
∑
n
Tm,n xn = (T · x)m , (4.5)
avec T une matrice de coefficients complexes :
Tm,n = bˆn(νm) = bˆ(νm) e−i 2 pi θn·νm . (4.6)
Cette matrice réalise une transformation linéaire de données non equi-espacées, une opération
très coûteuse. Un problème similaire se retrouve également dans d’autres domaines, tels que
la cristallographie et l’imagerie médicale, et des algorithmes rapides ont été développés pour
approximer cette opération (Potts et al. 2001).
Or, dans le chapitre 2, on a montré que Vm ' Gm Iˆ(νm) (équation (2.5)) et que Vdatam =
Vm + Verrm (équation (2.13)). En combinant ces deux équations avec l’équation (4.5), le modèle
direct des données s’écrit :
y = A · x + e , (4.7)
où y représente le vecteur des visibilités complexes mesurées, e le vecteur des erreurs et A =
G · T un opérateur linéaire, avec G une matrice diagonale dont les coefficients sont égaux à
g∗j1,mg j2,m si la fréquence spatiale correspondante est mesurée et 0 sinon.
En appliquant simplement la pseudo-inverse 8 T+ de T aux données, l’image obtenue, ap-
pelée dirty image, n’est pas satisfaisante (cf. figure 4.1 en bas à droite). En effet, elle consiste à
prendre la TF inverse des visibilités complexes mesurées en mettant à zéro celles non mesurées.
Or, ce n’est pas parce qu’une fréquence spatiale n’a pas été mesurée qu’elle vaut zéro ; une
solution plus acceptable serait d’interpoler ces fréquences non mesurées. La dirty image est en
fait la convolution 9 de l’image par le dirty beam, la TF du plan (u, v) et donc l’équivalent de
la PSF 10 (cf. figure 4.1 en bas à gauche). La reconstruction d’images de données interféromé-
triques peut donc être vue comme un problème d’interpolation entre les fréquences spatiales
manquantes ou encore comme un problème de déconvolution 11 de la dirty image par le dirty
beam.
8. La notion de pseudo-inverse généralise celle d’inverse d’une matrice au cas singulier.
9. L’image d’un objet est le produit de convolution entre l’objet réel et la fonction de transfert du système.
Lorsque toutes les quantités sont connues, il suffit de déconvoluer l’image par la fonction de transfert afin de
retrouver la distribution d’intensité de l’objet. Dans notre cas, en se plaçant dans l’espace des fréquences spatiales,
Gm joue le rôle de fonction de transfert qui multiplie fréquence à fréquence la TF de l’image recherchée.
10. La fonction d’étalement du point (PSF pour Point Spread Function) est le réponse d’un système d’imagerie
à une source ponctuelle.
11. La déconvolution est l’opération inverse de la convolution.
4.2. Mode`le de l’image et des donne´es 47


















































































Figure 4.1: De gauche à droite et de haut en bas : le plan (u, v), l’image réelle de l’objet, le dirty
beam du plan (u, v) illustré et la dirty image reconstruite à partir de l’image réelle avec le plan
(u, v) donné.
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Figure 4.2: Ré-échantillonnage des données (en haut) et interpolation de Fourier (en bas) (Thié-
baut 2008). Le frequel est l’équivalent du pixel en termes de fréquences spatiales.
La TF utilisée dans les équations ci-dessus est une TF exacte. Elle peut également être
approximée par une TF discrète rapide (FFT). Dans ce cas, les fréquences spatiales discrètes ne
coïncident plus forcément avec celles mesurées et il faut les interpoler. L’interpolation étant une
opération linéaire et, à condition d’adapter l’expression des coefficients de T, le modèle linéaire
de la visibilité complexe échantillonnée donnée par l’équation (4.5) reste toutefois valable.
Dans le cas de la radio interférométrie, une technique différente est utilisée, le gridding ou
ré-échantillonnage (Sramek & Schwab 1989), qui consiste à interpoler les données, et non pas
le modèle, sur la grille de fréquences discrètes (cf. figure 4.2). L’avantage est d’accélérer le
processus lorsque le nombre de données est important. Les inconvénients de la technique sont,
premièrement, qu’elle modifie la statistique de mesures et notamment les corrélations entre
celles-ci, et, deuxièmement, qu’elle n’est pas applicable à des estimateurs non linéaires comme
le spectre de puissance ou le bispectre. Cette technique n’est donc pas applicable en interféro-
métrie infrarouge.
D’un point de vue pratique, la taille du champ de vue synthétique et la résolution de l’image
doivent être choisies prudemment à partir de l’extension de l’objet observé et de la résolution
de l’interféromètre (cf. Lannes et al. 1997, par exemple). Pour éviter de sous-échantillonner le
signal et donc de le dégrader suite à une approximation trop grossière, le pas d’échantillonnage
δθ doit être suffisamment petit, c.-à-d. inférieur au critère de Shannon, limite dépendant de la





où Bmax est la longueur de la base interférométrique projetée maximale. Pour éviter le replie-
ment du champ (dans le cas de la FFT) et la troncature de l’image, le champ de vue doit être
choisi suffisamment large, typiquement 2 à 4 fois plus large que l’objet lui-même.
4.3 Approche inverse
Le but de la reconstruction d’images est de retrouver numériquement une approximation de
la vraie distribution d’intensité de l’objet étant donné les mesures interférométriques. Pour tenir
compte des données, la TF de l’image recherchée doit ajuster les visibilités mesurées. Cepen-
dant, suite à la faible couverture du plan (u, v), la reconstruction d’images est un problème mal
posé vu qu’il y a plus d’inconnues, c.-à-d. les pixels de l’image, que de données. Les données
seules sont donc insuffisantes pour déterminer une solution stable et unique. Des contraintes
additionnelles, dites de régularisation, doivent donc être ajoutées au problème pour outrepasser
cette difficulté.
La reconstruction d’images peut être envisagée comme la résolution d’un problème inverse
(Tarantola 2005; Thiébaut 2005). Comme décrit à la section 4.1, elle tente de minimiser un χ2
modifié :
x+ = arg min
x
[
fdata(x) + µ fprior(x)
]
, (4.9)
où la notation " ... = arg min
x
... " signifie que le membre de gauche de l’équation est égal à la
valeur de x qui minimise le membre de droite. Il faut donc minimiser un critère, appelé fonction
de pénalisation f (x), qui est la somme de deux termes :
1. Le terme de vraisemblance fdata qui mesure une distance entre l’image et les données.
2. Le terme de régularisation fprior qui mesure une distance entre l’image et les contraintes
supplémentaires, basées sur des connaissances a priori générales de l’objet (positivité du
flux, contour, etc.).
Quant au scalaire µ > 0, appelé hyperparamètre, il sert à ajuster le rapport de poids entre les
deux termes : plus µ est petit, plus le poids est mis sur l’accord avec les données ; plus µ est
grand, plus le poids est mis sur l’accord avec les régularisations. Il existe bien sûr un ajustement
optimal de l’hyperparamètre µ.
Nous allons maintenant définir les deux termes apparaissant dans la fonction de pénalisation
f (x).
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Figure 4.3: Représentation graphique du terme de vraisemblance fdata dans un système com-
plexe (Meimon 2005). En trait plein : isocontours de fdata pour des données complexes dont
l’amplitude et la phase sont indépendantes (distribution vraie) et isocontours de l’approximation
quadratique locale (distribution optimale locale, Meimon et al. 2005). En tirets bleu : distribution
circulaire de Goodman (1985).
4.3.1 Le terme de vraisemblance fdata
4.3.1.1 Visibilités complexes
Le terme de vraisemblance se définit suivant la statistique du bruit. Dans le cas d’une statis-




wm|y − (A · x)m|2 . (4.10)
Dans le cas de l’approximation de Goodman (1985), couramment employée en interférométrie
radio, les poids sont donnés par :
wm = Var(Re(ym))−1 = Var(Im(ym))−1 . (4.11)
Les données réelles peuvent cependant avoir une statistique différente. Par exemple, le for-
mat d’échange des données interférométriques en infrarouge (Pauls et al. 2005), appelé OI-
FITS, suppose que les visibilités complexes sont sous forme polaire et que l’amplitude et la
phase sont indépendantes. Dans ce cas, le terme de vraisemblance forme un profil non convexe
(c.-à-d. qui ne possède pas qu’un seul minimum) dans le plan complexe (cf. figure 4.3 : Dis-
tribution "vraie"). Si on suppose une statistique de Goodman (1985) pour le rendre convexe,
l’approximation a une forme circulaire et est loin du critère réel (cf. figure 4.3 en tirets bleu :
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Distribution "circulaire"). Pour améliorer cette approximation, Meimon et al. (2005) proposent














où rm(x) = ym − (A · x)m est le résidu complexe et r//,m(x) et r⊥,m(x) les deux composantes du





= %m − Re
(









(A · x)m e−iϕm
)
, (4.14)
où %m et ϕm sont l’amplitude et la phase de la visibilité complexe mesurée ym = %m eiϕm . Étant
donné les barres d’erreur σ%,m et σϕ,m de l’amplitude et de la phase de la visibilité complexe, les
écart-types des composantes du résidu complexe sont (Pauls et al. 2005) :
σ//,m = σ%,m (4.15)
σ⊥,m = %m σϕ,m . (4.16)
L’approximation de Goodman est retrouvée lorsque Var(σ//,m) = Var(σ⊥,m) donc lorsque
Var(%m) = %2m Var(ϕm) . (4.17)
4.3.1.2 Visibilités carrées et phases de clôture
Lorsque les mesures ne sont plus des visibilités complexes mais des visibilités carrées et des
phases de clôture, le terme de vraisemblance fdata n’est plus convexe par rapport aux paramètres
x, même si une approximation gaussienne des erreurs est utilisée. Le modèle direct des données
est maintenant non-linéaire et des expressions spécifiques de fdata doivent être codées.
Le spectre de puissance, le bispectre et la phase de clôture ont des statistiques non gaus-
siennes : le spectre de puissance est une quantité positive, la phase de clôture est comprise dans
le domaine (−pi,+pi], etc. Néanmoins, la plupart des algorithmes utilisent une expression qua-
dratique de fdata qui implique une statistique gaussienne dans le cadre bayésien 12. Sous cette











avec S modelj1,m, j2,m(x) = |Iˆ(ν j1,m, j2,m)|2 le modèle du spectre de puissance.
Pour le terme de vraisemblance par rapport au bispectre, il y a une difficulté supplémen-
taire dans le fait de manipuler des quantités complexes. En se basant sur l’approximation de
Goodman (1985), on obtient :
f bispdata (x) =
∑
m, j1< j2< j3
wbispj1,m, j2,m, j3,m |Bdataj1,m, j2,m, j3,m − Bmodelj1,m, j2,m, j3,m(x)|2 , (4.19)
12. Le terme "bayésien" qualifie des méthodes d’inférences statistiques fondées sur une évaluation des probabi-
lités des hypothèses.
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avec Bmodelj1,m, j2,m, j3,m(x) = Iˆ(ν j1,m, j2,m)Iˆ(ν j2,m, j3,m)Iˆ(ν j3,m, j1,m) le modèle du bispectre et où les poids
wbispj1,m, j2,m, j3,m sont dérivés de la variance du bispectre.
Pour tenir compte du repliement de phase, Haniff (1991) propose de définir la pénalité par
rapport à la CP comme suit :
f cpdata(x) =
∑
m, j1< j2< j3
arc2
(






avec βmodelj1,m, j2,m, j3,m = ϕ(ν j1,m, j2,m) + ϕ(ν j2,m, j3,m) + ϕ(ν j3,m, j1,m) le modèle de la CP et où la fonction
arc() replie la phase pour qu’elle soit comprise entre −pi et pi. Cependant, cette expression n’est
pas continuellement différentiable par rapport à x. Pour contourner la difficulté, on utilise les
phaseurs complexes (Thiébaut 2008) :
f cpdata(x) =
∑
m, j1< j2< j3





qui est équivalent à l’équation précédente dans la limite des petites erreurs des CP.
De plus, les mesures sont généralement supposées indépendantes, rendant le terme de vrai-
semblance séparable : le terme de vraisemblance total est égal à la somme des termes de vrai-
semblance des données utilisées.
4.3.2 Le terme de régularisation fprior
Le terme de régularisation permet de choisir parmi toutes les solutions compatibles avec les
données celle la plus proche d’un certain a priori. Comme expliqué à la section 4.2, la mise à
zéro des fréquences spatiales non mesurées reconstruit une image non satisfaisante appelée la
dirty image. Afin de converger vers une solution plus acceptable, une bonne régularisation doit
interpoler entre les fréquences spatiales de façon continue et lisse afin de combler les trous dans
le plan (u, v).
Il existe plusieurs termes de régularisation. Les principales, celles dont j’ai eu l’occasion
d’utiliser dans ma thèse, sont décrites ci-après.
4.3.2.1 Positivité et normalisation de la solution
Dans le cadre de l’astronomie, le flux négatif dans une image n’a aucun sens. C’est pourquoi
la contrainte de positivité est généralement imposée. De plus, la normalisation de la solution est
imposée par le format des données interférométriques. On obtient donc le problème d’optimi-
sation suivant :
x+ = arg min
x
f (x) soumis aux contraintes x > 0 et
∑
n
xn = 1 , (4.22)
avec
f (x) = fdata(x) + µ fprior(x) . (4.23)
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Ces contraintes sont imposées directement dans l’optimiseur de l’algorithme. Par exemple,
la positivité peut être imposée en forçant à zéro tous les pixels négatifs à chaque itération de
l’algorithme. En ce qui concerne la normalisation, le terme de régularisation ne doit dépendre
que de la forme de l’image et non de sa normalisation particulière. Il est possible d’écrire le
terme de vraisemblance afin qu’il en soit indépendant également (cf. Thiébaut 2002, pour plus
de détails).
4.3.2.2 Lissage
La régularisation de lissage favorise une image lisse qui permet d’éviter de prendre en
compte les hautes fréquences spatiales non mesurées. Elle est implantée comme suit :
fprior(x) = ‖x − S · x‖2 , (4.24)
où S est un opérateur de lissage, qui lisse l’image par une simple convolution à 3 éléments 13.
Plus l’image est lisse, plus la différence entre l’image et une version lissée d’elle-même est
petite. Vu que le but est de minimiser le terme de régularisation, celui-ci tente de lisser l’image.
Une représentation visuelle de cette régularisation est présentée à la figure 4.4 (2ème ligne), pour
3 objets différents, et montre sur quelles parties de l’image la régularisation a tendance à agir.
On constate bien que plus l’objet est lisse, moins il y a de régularisation.
4.3.2.3 Compacité
La contrainte de compacité (Le Besnerais et al. 2008) favorise des images compactes et







où les poids wpriorn > 0 augmentent avec la distance au centre de l’image. Donc, plus l’image
contient des pixels loin du centre, plus le terme de régularisation est élevé et ce d’autant plus que
la valeur du pixel éloigné est élevée (cf. figure 4.4, 3ème ligne, pour une représentation visuelle).
Cette régularisation favorise donc une image compacte et centrée.
4.3.2.4 Variation Totale
Définie par Rudin et al. (1992) et étudiée par Strong & Chan (2003), elle tente de minimiser





‖∇xn1,n2‖2 + 2 , (4.26)
où
‖∇xn1,n2‖2 = (xn1+1,n2 − xn1,n2)2 + (xn1,n2+1 − xn1,n2)2
13. A une dimension, S (x)(i) = 12 x(i) +
1
4 [x(i − 1) + x(i + 1)], excepté au bord où S (x)(1) = 34 x(1) + 14 x(2) et
S (x)(n) = 34 x(n) +
1
4 x(n − 1).
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Figure 4.4: Illustration des termes de régularisation sous forme d’images, c.-à-d. pour les équa-
tions détaillées à la section 4.3.2 mais sans faire la somme sur les pixels. Ils sont illustrés pour 3
objets différents, présentés à la première ligne : un modèle de l’objet jeune LkHα (à gauche) qui
montre un pic d’intensité et une enveloppe plutôt lisse, une étoile avec assombrissement centre
bord (au milieu) qui a un centre très lisse et des bords francs, et l’image d’une galaxie (à droite)
qui présente des structures lisses (le gaz) et ponctuelles (les étoiles).
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est la magnitude au carré du gradient spatial de l’image,  > 0 est un petit nombre servant de
seuil afin d’éviter la discontinuité en zéro et (n1, n2) ∼ n sont les indices du nième pixel dans
les deux dimensions. Dans l’image, cette régularisation favorise des zones uniformes avec des
changements d’intensité brusques et locaux. A la figure 4.4, 4ème ligne, on constate bien que les
parties que la régularisation tentent de minimiser sont celles qui possèdent un gradient non nul.
4.3.2.5 Lissage avec conservation de bord franc






où ψ(z) = z − log(1 + z) est une norme `2-`1 et τ > 0 un niveau de seuil. Lorsque l’opérateur
laplacien est bien plus petit que le seuil : τ2 ψ
(‖∆xn1,n2‖/τ) ≈ 1/2 ‖∆xn1,n2‖2 ; tandis que lorsque
l’opérateur laplacien est plus grand que le niveau de seuil : τ2 ψ
(‖∆xn1,n2‖/τ) ≈ τ |∆xn1,n2 |. Cette
régularisation tente donc de lisser fortement les endroits à faible gradient et faiblement ceux à
fort gradient (Charbonnier et al. 1997; Mugnier et al. 2001, 2004). Elle est donc très utile pour
un objet étendu avec des bords francs (cf. figure 4.4, 5ème ligne, où l’étoile avec assombrisse-
ment centre bord est moins pénalisée par cette régularisation que par celle de variation totale
qui tente de lisser plus fortement ses bords francs). La régularisation de variation totale (cf.
équation (4.26)) est une régularisation du même type dès lors que  n’est plus négligeable.
4.3.2.6 Norme `p














où  > 0 est une petite valeur introduite pour éviter la singularité en zéro lorsque p ≤ 1. Si
on compare les valeurs de ce fprior pour deux cas extrêmes, c.-à-d. lorsque le flux est réparti
uniformément sur les pixels et lorsque le flux est contenu dans un seul pixel, on constate que la
régularisation a un comportement différent suivant la valeur de p :
– lorsque p < 1, le cas favorisé est celui où le flux est contenu dans un seul pixel. La
régularisation de norme `p lorsque p < 1 favorise donc une image parcimonieuse. Elle est
par conséquent principalement intéressante pour des images constituées de points sources
ou d’objets compacts (cf. figure 4.4, 6ème ligne, où tous les pixels avec du flux contribuent
au terme de régularisation).
– Lorsque p > 1, le cas favorisé est celui où le flux est réparti uniformément. La régulari-
sation de norme `p pour p > 1 produit donc une image lisse car elle tente de réduire la
variance des pixels (cf. figure 4.4, 7ème ligne, où ce sont les parties de l’image avec fort
gradient qui comptent dans la régularisation).
– Lorsque p = 1, les deux cas sont équivalents.
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4.3.2.7 Régularisation entropique (MEM)
La régularisation entropique (Gull & Skilling 1984; Narayan & Nityananda 1986) tente
d’obtenir une image avec un minimum d’information compatible avec les données. Le critère




h(xn; xpriorn ) , (4.29)
où n représente les pixels et où l’entropie
∑
n h mesure le contenu en information de l’image x.




h(x; xprior) = log(x) ; (4.31)





où xprior est une image choisie a priori et correspond à celle qui serait retrouvée en l’absence de
données. Dans les deux premiers cas, la fonction de régularisation est minimale lorsque tous les
pixels de l’image sont à zéro. Elle tente donc de reconstruite une image dont le flux se répartit
sur un minimum de pixels (cf. figure 4.4, 8ème ligne, où tous les pixels avec du flux contribuent
au terme de régularisation). Dans le troisième cas, plus l’image sera proche de xprior, plus le
terme de régularisation sera petit (cf. figure 4.4, 9ème ligne, où xprior est une gaussienne ; plus
l’image s’éloigne de xprior, plus elle a une régularisation élevée).
En résumé, la solution est un compromis entre l’exigence de fidélité aux données et celle
aux contraintes a priori sur l’objet. Mais il reste plusieurs questions en suspend :
– Quelles sont les termes de régularisation adéquats ? En effet, comme illustré à la fi-
gure 4.5, l’image reconstruite peut être assez différente suivant le terme de régularisation
utilisé.
– Quelle valeur doit prendre l’hyperparamètre µ qui règle la balance entre le terme de
vraisemblance et celui de régularisation ? Son influence sur l’image est illustrée sur un
exemple à la figure 4.6.
– Quelle quantité et quelle qualité de données sont nécessaires pour reconstruire une image
acceptable ?
Pour répondre à ces différentes questions, des tests systématiques sur un algorithme de re-
construction d’images ont été réalisés et sont exposés en détail dans le chapitre suivant.
Avant de passer à cette partie de la thèse, les différents algorithmes dédiés à la reconstruction
d’images sont exposés ci-après.
4.4 Algorithmes de reconstruction d’images
Maintenant que le problème général de la reconstruction d’images a été défini, nous passons
à la description des différentes méthodes employées pour le résoudre.
La reconstruction d’images s’est d’abord développée dans le domaine radio et voilà main-
tenant plus de 30 ans que les données interférométriques en radio sont analysées par cette tech-
nique. Dans le domaine infrarouge, la technique de reconstruction d’images n’en est qu’à ses






























































































































































































Figure 4.5: Reconstruction d’images effectuées avec l’algorithme MiRA en utilisant différentes
régularisations. De gauche à droite et de haut en bas : lissage, compacité avec poids en θ2,
compacité avec poids en θ3, variation totale, norme `p avec p = 1.5, norme `p avec p = 2, MEM
avec entropie en racine carrée (cf. équation (4.30)), MEM logarithmique (cf. équation (4.31)),
MEM logarithmique avec a priori gaussien (cf. équation (4.32)).






























































































































































































Figure 4.6: Reconstruction d’images effectuées avec l’algorithme MiRA pour différents hyper-
paramètres µ. Chaque ligne correspond à une régularisation (de haut en bas : compacité avec
poids en θ2, variation totale, MEM avec entropie en racine carrée) et la valeur de µ diminue de
gauche à droite.
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débuts car elle possède des spécificités et des difficultés supplémentaires. Par conséquent, les
méthodes de reconstruction développées en radio-astronomie ne sont pas applicables directe-
ment.
4.4.1 Interférométrie radio
Dans le chapitre 2, on a vu que lorsque les observations sont effectuées à grande longueur
d’onde (domaine radio), la variation de la phase durant chaque temps de pose est petite, σ2φ
est donc petit et Gm ' g∗j1,mg j2,m , 0. Dans ce cas, si les gains peuvent être estimés par un
moyen d’étalonnage, seule la distribution d’intensité de l’objet est inconnue et la reconstruction
d’images se rapporte à une déconvolution. Si les gains ne peuvent être calibrés, la méthode dite
d’auto-étalonnage permet d’estimer simultanément la distribution d’intensité de l’objet et la
fonction de transfert.
4.4.1.1 Clean
Dans le cadre de l’algorithme Clean, le but est de reconstruire une image avec un nombre
limité de pixels significatifs. Idéalement, il s’agit donc de rechercher l’image de moindre norme
`0
14, compatible avec les données :
fprior(x) = ‖x‖0 . (4.33)
Cependant, le nombre de paramètres est très important et une minimisation globale est trop
difficile à résoudre directement. Clean (Fomalont 1973; Högbom 1974) emploie donc une stra-
tégie dite de matching pursuit (Mallat & Zhang 1993) pour trouver ce genre de solution.
La méthode employée est une méthode itérative :
1. recherche du point source le plus brillant expliquant au mieux les données via la dirty
image ;
2. ajout de la composante trouvée au point 1 dans l’image du modèle, avec une fraction de
l’intensité totale ;
3. soustraire à la dirty image la fraction de composante trouvée au point 2, multipliée par le
dirty beam ; retour au point 1.
La procédure est répétée pour la nouvelle dirty image résiduelle et s’arrête lorsque le niveau du
résidu est inférieur à un certain seuil du niveau de bruit. L’image du modèle est ensuite ajus-
tée à la résolution des mesures, c.-à-d. l’extension du plan (u, v). Cette ajustement se fait par
convolution d’une PSF, appelée clean beam, de forme généralement gaussienne. Quand la plu-
part des points sources sont supprimés, l’image résiduelle est essentiellement due à des sources
étendues qui sont suffisamment lisses pour ne pas être influencées par la convolution par le
clean beam. Cette image résiduelle est donc ajoutée à l’image précédente pour produire l’image
finale, constituée de sources compactes (convoluées par le clean beam) et de composantes éten-
dues lisses.
14. La norme `0 est le nombre d’éléments de l’image différent de zéro
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L’algorithme Clean fonctionne généralement bien pour des sources ponctuelles et étendues
et reste la méthode favorite en interférométrie radio.
4.4.1.2 Autres méthodes dans le domaine radio
– Clean multi-résolution (Wakker & Schwarz 1988) qui reconstruit des images à différentes
échelles spatiales ;
– Wipe (Lannes et al. 1997) qui réalise un ajustement régularisé des données interféromé-
triques sous contraintes de positivité et de support ;
– Méthode bi-modèle (Giovannelli & Coulais 2005) qui reconstruit une image faite de deux
composantes : des points et des sources étendues.
4.4.1.3 Méthode d’auto-étalonnage
Lorsque la fonction de transfert G j1, j2,m , 0 n’est pas connue, le problème consiste à déter-
miner les paramètres x de l’image mais également les gains g des télescopes.
Comme il n’existe aucune corrélation entre ces gains et l’objet observé, le problème inverse
à résoudre peut s’écrire comme suit :
(x, g) = arg min
xχ,g
{







prior(x) et µgain f
gain
prior (g) les termes de régularisation pour les paramètres de l’image
et les gains complexes respectivement. Le terme de régularisation pour le gain peut être dé-
terminé par la statistique a priori de la turbulence. En principe, une optimisation globale est
nécessaire pour minimiser le critère non convexe de l’équation (4.34). Une stratégie simple,
basée sur la minimisation alternée par rapport à x et puis par rapport à g, est cependant pos-
sible. Cette méthode s’appelle l’auto-étalonnage car elle utilise l’estimation courante de l’image
comme source de référence pour calibrer les gains. Cette méthode à été proposée initialement
par Readhead & Wilkinson (1978) et a été améliorée par Cotton (1979).
L’algorithme commence avec une image de départ x[0] et répète jusqu’à convergence les
étapes suivantes (qui commencent avec n = 1 et incrémente le n à chaque itération) :
1. Étape d’auto-étalonnage : étant donné l’image x[n−1], trouver le meilleur gain complexe
g[n] en résolvant
g[n] = arg min
g
{
fdata(x[n−1], g) + µgain f gainprior (g)
}
. (4.35)
2. Étape de reconstruction d’images : appliquer l’algorithme de reconstruction d’images
pour retrouver une nouvelle image estimée à partir des données et des gains complexes
x[n] = arg min
x
{
fdata(x, g[n]) + µimg f imgprior(x)
}
. (4.36)
A noter que la technique d’auto-étalonnage peut être employée avec n’importe quelle mé-
thode de reconstruction d’images (utilisée à l’étape 2).
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4.4.2 Interférométrie infrarouge
Comme vu précédemment, les mesures en interférométrie infrarouge ne sont pas identiques
à celles en radio, conduisant à un modèle direct des données non-linéaire. C’est pourquoi les
méthodes précédentes ne peuvent être appliquées directement. La reconstruction en interféro-
métrie infrarouge nécessite une adaptation des méthodes du domaine radio ou la création de
nouvelles méthodes.
Plusieurs algorithmes de reconstruction d’images ont été développés pour les données d’in-
terférométrie infrarouge. Les différentes approches se différencient par l’approximation de la
statistique des données, le type de régularisation, la stratégie d’optimisation et la manière, im-
plicite ou explicite, de tenir compte des phases de Fourier manquantes.
4.4.2.1 Bsmem
L’algorithme Bsmem (BiSpectrum Maximum Entropy Method, Baron & Young 2008), comme
son nom l’indique, utilise la MEM pour régulariser le problème de restauration d’une image à
partir de mesures du bispectre.
Comme terme de vraisemblance, Bsmem suppose une statistique de bruit gaussienne et indé-
pendante pour l’amplitude et la phase du bispectre mesuré et, comme terme de régularisation,
l’entropie définie par Gull & Skilling (1984) (cf. équation (4.32)). L’image a priori est soit une
gaussienne, soit un disque uniforme, soit un Dirac centré.
L’optimiseur est MEMSYS qui implémente la stratégie proposée par Skilling & Bryan
(1984) et trouve automatiquement la valeur optimale pour l’hyperparamètre µ. La force de Bs-
mem réside dans le fait de ne pas tenter de convertir directement les données du bispectre en
visibilité complexe, ce qui permet de pouvoir charger n’importe quel type de données, même si
celles-ci sont incomplètes.
4.4.2.2 Building Block Method
L’algorithme Building Block Method (Hofmann & Weigelt 1993) est similaire à Clean,
adapté pour reconstruire des images à partir de données de bispectre. Il fonctionne de manière
itérative pour réduire le terme de vraisemblance f bispdata . La minimisation est réalisée par un algo-
rithme de type matching pursuit qui impose une solution parcimonieuse.
4.4.2.3 Macim






fdata(x) − µ2 fprior(x)
)
. (4.37)
Cet algorithme utilise les méthodes dites MCMC (Markov Chain Monte-Carlo) qui mani-
pulent directement la probabilité a posteriori.
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Deux régularisations sont codées dans Macim : MEM et une régularisation spécifique favo-
risant les larges régions noires autour de régions brillantes.
4.4.2.4 MiRA
L’algorithme MiRA (Multi-aperture image Reconstruction Algorithm, Thiébaut 2008) ré-
sout un problème similaire à celui de l’équation (4.22) en utilisant un algorithme d’optimisation
non linéaire (Thiébaut 2002). Comme la méthode ne permet pas une optimisation globale mais
locale, le résultat dépend de l’image de départ.
MiRA a deux avantages principaux :
– Il peut gérer les différents types de données obtenues par un interféromètre infrarouge
(visibilité complexe via l’équation (4.12), visibilité carrée via l’équation (4.18), phase de
clôture via l’équation (4.21)). Lorsqu’une partie de l’information de phase est manquante
suite à l’atmosphère turbulente, l’algorithme MiRA ajuste directement les observables
interférométriques sans reconstruire explicitement les phases manquantes.
– Différents types de régularisations y sont codés afin de choisir la plus efficace et vérifier
l’effet de la régularisation sur l’image reconstruite.
4.4.2.5 Wisard
L’algorithme Wisard (Weak-phase Interferometric Sample Alternating Reconstruction De-
vice, Meimon et al. 2009) permet de retrouver une image à partir du spectre de puissance et des
phases de clôture. Il possède une approche similaire à la technique d’auto-étalonnage afin de re-
trouver les phases manquantes à partir de l’estimation courante de l’image. Wisard reconstruit
donc de manière implicite les visibilités complexes en ajoutant les phase de Fourier synthé-
tiques déterminées par auto-étalonnage à la racine carrée du spectre de puissance. Ces données
en visibilité complexe sont ensuite ajustées par l’étape de reconstruction d’images. Pour réaliser
cette étape, plusieurs termes de régularisation sont implémentés.
L’étape de reconstruction d’images a une solution unique mais celle d’auto-étalonnage n’est
pas strictement convexe. Le problème global est donc multi-modal et, au moins dans les cas dif-
ficiles, la solution finale dépend de l’image de départ.
Tous ces algorithmes ont été comparés lors de l’organisation des Beauty Contest (Lawson
et al. 2004, 2006; Cotton et al. 2008; Malbet et al. 2010) qui consistent à reconstruire une
image à l’aveugle, c.-à-d. sans connaissance de l’objet. L’algorithme Bsmem a gagné trois fois
le concours (en 2004, 2006 et 2010) et l’algorithme MiRA l’a gagné une fois (en 2008). Ce-
pendant, s’ils sont utilisés avec des paramètres semblables, les algorithmes semblent obtenir
des solutions sans grande différence. Lors des derniers Beauty Contest en 2008 et 2010, deux
nouveaux algorithmes, toujours en cours de développement, ont fait leur apparition : Rpr par
Sridharan Rengaswamy (ESO) et Squeeze, le successeur de Macim, par Fabien Baron et John
Monnier (Université de Michigan).
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Parmi les différents algorithmes, c’est l’algorithme MiRA qui est utilisé dans la suite de la
thèse. Premièrement, sa liberté dans le choix du type des données permet d’effectuer des tests
à la fois dans le domaine convexe (visibilités complexes) et dans le domaine réel (visibilités
carrées et phases de clôture). Cet aspect peut s’avérer également très utile lorsque que l’on
souhaite sélectionner une partie des données, sans devoir pour autant supprimer le jeu complet
(en particulier pour les CP). Deuxièmement, la possibilité d’utiliser plusieurs régularisations est
nécessaire vu les tests systématiques sur ce terme qui sont effectués dans le chapitre suivant. Les
études présentées dans cette thèse pourraient être effectuées avec d’autres logiciels mais comme
tous les algorithmes ont tendance à trouver des solutions similaires on s’attend globalement à
peu de différence.
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Comme expliqué dans le chapitre précédent, la reconstruction d’images est un problème mal
posé suite à la pauvre couverture du plan (u, v) et nécessite l’introduction de contraintes addi-
tionnelles, dites de régularisation, pour converger vers une solution stable et unique. Il existe
donc deux paramètres principaux à définir pour reconstruire une image : le type de régularisa-
tion à utiliser et le réglage de la régularisation, qui s’effectue à travers l’hyperparamètre µ qui
fixe le poids entre le terme de vraisemblance et celui de régularisation. Dans ce chapitre, une
étude est réalisée pour déterminer les paramètres optimaux à employer pour reconstruire une
image d’un objet astrophysique. Pour atteindre ces objectifs, j’ai réalisé des tests systématiques
sur l’algorithme MiRA (Renard et al., in prep).
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5.1 Paramètres des tests systématiques
Dans cette section sont décrits tous les paramètres choisis pour les tests : le type de problème
à résoudre, les paramètres des données simulées ainsi que ceux de la reconstruction.
5.1.1 Type de problème à résoudre
Les tests sont effectués sur l’algorithme MiRA, présenté à la section 4.4.2.4. Cet algorithme
résout un problème similaire à l’équation (4.22). La formulation des termes de vraisemblance
et de régularisation est détaillée ci-après.
5.1.1.1 Terme de vraisemblance fdata
L’étude se focalisant sur le choix et le réglage de la régularisation, les tests sont réalisés
avec des visibilités complexes (et non des visibilités carrées et phases de clôture) afin d’éviter
de complexifier le problème par la présence de minima locaux.
Les données étant sous le format OI-Fits, les visibilités complexes sont enregistrées en co-
ordonnées polaires avec des barres d’erreur indépendantes :
%m =
√







avec %m et ϕm l’amplitude et la phase mesurées de la mième visibilité complexe Vm, et δ%m et δϕm
les termes de bruit. Ces termes de bruit ont une statistique gaussienne indépendante telle que :
Var(δ%m) = 〈%m〉2 Var(ϕm) , (5.3)
avec 〈%m〉 =
√
Re(Vm)2 + Im(Vm)2 la valeur attendue de l’amplitude, calculée à partir de la
visibilité complexe de la vraie image. Ce choix particulier suit à peu près le modèle de Goodman
(1985).
Dans ce contexte, le terme de vraisemblance fdata a été rendu convexe par l’approximation
locale de Meimon et al. (2005) (cf. section 4.3.1, équation (4.12)).
5.1.1.2 Terme de régularisation fprior
L’étude systématique ayant pour but de déterminer quels sont les termes de régularisation
adéquats pour la reconstruction d’images d’objets astrophysiques, onze termes de régularisa-
tion, couramment cités et employés dans la littérature, sont testés. Ces termes de régularisation
ont été décrits à la section 4.3.2 et sont rappelés ci-après :
1. Le lissage quadratique : cf. équation (4.24).
2. La compacité en θ2 : cf. équation (4.25) où wpriorn = |θn|2 avec |θn| la distance entre le nième
pixel et le centre de l’image.
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3. La compacité en θ3 : cf. équation (4.25) où wpriorn = |θn|3.
4. La variation totale isotrope : cf. équation (4.26) ;
5. Le lissage `1 : cf. équation (4.27) avec un facteur τ très petit par rapport au gradient spatial
(τ = 10−6 Imax).
6-8. La norme `p avec p = 1.5, p = 2 et p = 3 (cf. équation (4.28)). Ces valeurs ont été
choisies afin de tester différents cas réalisables. En effet, la norme `p pour p = 1 est inutile
car la norme `1 de x est constante vu les contraintes de normalisation et de positivité,
imposées dans toutes les reconstructions. De plus, lorsque p < 1, la régularisation n’est
plus convexe et le problème d’optimisation devient très difficile à résoudre au fur et à
mesure que p se rapproche de 0.
9-11. La MEM (cf. équation (4.29)). Les 3 différentes expressions de l’entropie de l’image
présentées aux équations (4.30), (4.31) et (4.32) ont été testées, nommées respectivement
MEM-sqrt, MEM-log et MEM-prior. Pour l’équation (4.32), l’image xprior est une gaus-
sienne ajustée sur les amplitudes des visibilités complexes mesurées.
Le comportement attendu des régularisations testées est le suivant : en imposant la positi-
vité et la normalisation de la solution, la reconstruction tente de trouver une solution de type
parcimonieuse car la régularisation est une norme `1. Or, la plupart des images astrophysiques
étant lisses et compactes, on s’attend à ce que les régularisations entraînant un comportement
de lissage ou de compacité, telles que le lissage (quadratique ou `1), la compacité ou encore la
variation totale, possèdent un taux de réussite élevé. En ce qui concerne la norme `p, lorsque
p = 2 (et par extension pour p > 1 car la régularisation a un comportement similaire), la ré-
gularisation a tendance à mettre à zéro les fréquences spatiales non mesurées (par le théorème
de Parseval, la norme `2 de x est équivalente à la norme `2 de la TF de x). Or, comme décrit
au chapitre précédent, une bonne régularisation doit interpoler correctement les données non
mesurées, on s’attend donc à ce que la norme `p n’ait pas un taux de réussite exceptionnel dans
les cas où l’interpolation des données est cruciale, comme dans un plan (u, v) très clairsemé. Fi-
nalement, parmi les régularisations de type MEM, la MEM-sqrt et la MEM-log favorisent une
image parcimonieuse, comme la normalisation et la positivité l’imposent déjà. Elles ne vont
donc pas aider outre mesure la reconstruction d’une image lisse et compacte. La MEM-prior
aura très probablement de meilleurs résultats que les autres régularisations entropiques, car, en
plus d’être une régularisation plus informative, la présence d’un a priori xprior gaussien introduit
de la compacité dans l’image. Bien que toutes les régularisations entraînent des corrélations
entre les pixels car elles tentent de réduire la variance entre ceux-ci, seules les régularisations
de lissage et de variation totale introduisent des corrélations entre pixels voisins et cette pro-
priété a tendance à donner de bons résultats car les pixels voisins sont naturellement davantage
corrélés.
Avant de vérifier si les régularisations se comportent bien comme théoriquement attendu,
les différents paramètres nécessaires à la réalisation des jeux de données sont décrits ci-après.
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Figure 5.1: Objets astrophysiques utilisés pour les tests systématiques sur l’algorithme MiRA.
5.1.2 Paramètres des données simulées
Afin de réaliser les jeux de données, il est nécessaire de déterminer les objets astrophysiques,
les couvertures du plan (u, v) et les rapports signal-à-bruit.
5.1.2.1 Objets astrophysiques
Dix objets astrophysiques sont considérés lors des tests systématiques. Ces objets se diffé-
rencient par leur morphologie et la taille typique de leurs structures (cf. figure 5.1) :
1. LkHα : le modèle de l’objet jeune LkHα présente un objet compact avec un pic d’inten-
sité et une enveloppe lisse. Il provient de l’International Imaging Beauty Contest de 2004
organisé par P. Lawson (Lawson et al. 2004).
2. Une surface stellaire : le modèle représente l’étoile super-géante αOri et montre des
cellules convectives, créant de petites structures sur un fond lisse. Ce modèle a été réalisé
par A. Chiavassa pour le Workshop on Interferometry Imaging, organisé par J.-P. Berger
et F. Malbet (Berger et al., in prep.).
3. Un amas d’étoiles : le modèle est composé d’une centaine de points sources. La position
et la brillance des sources suivent une loi normale.
4. Eta Carinae : l’image d’Eta Carinae présente différentes structures à différentes échelles
spatiales, tels que du gaz (source étendue) et des étoiles (sources ponctuelles). Cette image
provient du site de l’Hubble Space Telescope (HST). Quelques traitements lui ont été
appliqués : une moyenne des trois couleurs pour produire une image grise et une coupure
des basses intensités pour obtenir un fond nul.
5. Un disque protoplanétaire : le modèle représente une étoile de type Herbig Ae/Be, com-
posé d’un point source (l’étoile) et d’une structure étendue (le disque). Ce modèle a été
réalisé par J.-P. Berger pour l’étude de phase A de l’instrument VSI (Filho et al. 2008).
6. Une étoile avec assombrissement centre-bord : cette image a été réalisée à partir du
modèle en loi de puissance de Hestroffer (1997) avec un exposant α = 0.3. L’image
présente un coeur très lisse avec des bords francs.
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Figure 5.2: Couvertures (u, v) utilisées dans les simulations. De gauche à droite : riche (245
fréquences spatiales), moyen (88 fréquences spatiales) et pauvre (31 fréquences spatiales).
7. La galaxie M51 : l’image de M51 présente des structures très différentes, comme Eta
Carinae (gaz, étoiles, bras spiraux). L’image provient du site du HST et a subi les mêmes
traitements que celle d’Eta Carinae.
8. Le noyau actif de galaxie M87 : cet AGN (pour Active Galactic Nucleus) possède un
jet qui donne une structure étroite entourée d’un fond lisse, dû au gaz. L’image provient
également du site du HST et a subi les mêmes traitements qu’Eta Carinae.
9. Un mirage gravitationnel : le mirage gravitationnel est un phénomène astrophysique dû
à l’effet de lentille gravitationnelle. Lorsqu’une étoile ou un quasar distant s’aligne avec
un objet compact massif d’avant-plan, le flux lumineux de l’objet d’arrière-plan se courbe
à cause du champ gravitationnel et ce phénomène donne lieu à la création de deux images
distordues. L’image utilisée pour les tests présente quatre structures très compactes. Ce
modèle a été réalisé par J. Surdej pour la phase A de VSI (Filho et al. 2008).
10. Un rotateur rapide : la rotation rapide des étoiles affecte leur forme et leur flux local
émis. Le modèle de Domiciano de Souza et al. (2002) avec D = 0.78 et Tp = 35000 K a
été utilisé pour réaliser l’image et la distribution d’intensité qui en résulte a été projetée
sur un plan d’inclinaison i = 45˚.
L’intérêt des tests étant de déterminer l’influence du type d’objet sur la reconstruction
d’images, tous les objets sont supposés de la même taille (34 mas).
5.1.2.2 Couvertures du plan (u, v)
Afin d’étudier l’influence de la configuration instrumentale, trois couvertures de plan (u, v)
sont considérées (cf. figure 5.2). Elles vont permettre d’analyser la capacité de la régularisation
à interpoler entre les données existantes et donc à remplir les trous dans le plan (u, v).
Afin de rester non spécifique à un interféromètre donné, les points dans les différentes cou-
vertures (u, v) sont répartis le plus uniformément possible, tout en évitant les symétries. Chaque
configuration est composée d’anneaux concentriques, modulés par une sinusoïde le long de l’an-
neau. Afin d’éviter les symétries, les phases des modulations sinusoïdales sont choisies telles
que la distance entre les points des anneaux adjacents soit maximale. La concentration des an-
70 Chapitre 5. Analyse du terme de re´gularisation
neaux est plus importante aux petites bases qu’aux grandes pour assurer un bon échantillonnage
des basses fréquences spatiales, indispensables à la reconstruction d’images.
Les trois plan (u, v) diffèrent par leur nombre de mesures et sont appelés riche (245 fré-
quences spatiales), moyen (88 fréquences spatiales) et pauvre (31 fréquences spatiales).
5.1.2.3 Rapports signal-à-bruit
Les écart-types suivants ont été utilisés dans les simulations :
σ%,m = γ 〈%m〉 , (5.4)
σϕ,m = γ , (5.5)
où γ est un facteur de rapport signal-à-bruit (RSB ou SNR pour Signal-to-Noise Ratio). Avec
ces paramètres, les barres d’erreur deviennent :
σ//,m = σ⊥,m = γ 〈%m〉 . (5.6)
Afin de tester l’influence du RSB sur les reconstructions, trois valeurs de γ sont testées : 1%
(RSB élevé), 5% (RSB intermédiaire) et 10% (RSB faible).
Un objet, une couverture (u, v) et un RSB permettent de créer un jeu de données. Les 90 jeux
de données sont écrits en format OI-Fits (Pauls et al. 2005). Avant de réaliser les simulations, il
reste à déterminer les paramètres de la reconstruction.
5.1.3 Paramètres de la reconstruction
5.1.3.1 Caractéristiques des images
Comme vu à la section 4.2, la résolution et le champ de vue de l’image reconstruite doivent
être choisis avec précaution.
D’un côté, le champ de vue doit être suffisamment grand pour éviter le repliement du champ
dû à l’utilisation de la TF rapide. L’image reconstruite est donc prise trois fois plus grande que
l’objet lui-même. Tous les objets étant approximativement compris dans un carré de 85 × 85
pixels, les images reconstruites ont une taille de 256 × 256 pixels.
D’un autre côté, la taille du pixel doit être suffisamment petite pour échantillonner propre-
ment les hautes fréquences spatiales. La règle de Shannon détermine la taille de pixel minimale
suivante : ∆θ 6 λ/(2Bmax) avec Bmax la longueur maximale des bases mesurées et λ la lon-
gueur d’onde. Dans les simulations, la taille du pixel a été choisie trois fois plus petite que cette
limite. Ce sur-échantillonnage permet de déterminer si la reconstruction d’images est capable
d’atteindre un degré de super-résolution, c.-à-d. d’avoir dans l’image une résolution supérieure
à celle des données. La base maximale étant de 190 m et la longueur d’onde de 2.2 µm, la taille
du pixel ∆θ est donc de 0.4 mas.
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5.1.3.2 Stratégie de reconstruction
Le problème à résoudre étant convexe (grâce à l’utilisation des visibilités complexes et de
régularisations convexes), il ne possède qu’un seul minimum et donc qu’une seule solution,
indépendante du point de départ de l’algorithme. Pour réduire le temps de calcul, le point de
départ est choisi aussi proche de la réalité que possible, c.-à-d. la vraie image.
A partir des données (déterminées par l’objet, le plan (u, v) et le RSB) et de la régularisation,
une séquence de reconstructions d’images est réalisée pour différentes valeurs de l’hyperpara-
mètre µ afin d’en déterminer sa valeur optimale. La séquence de reconstructions commence par
la valeur de µ la plus élevée avec comme point de départ la vraie image. La valeur de µ est
ensuite progressivement diminuée et l’image obtenue à l’étape précédente est utilisée comme
point de départ. Ce même schéma est employé jusqu’à ce que la dernière valeur de µ soit at-
teinte.
Chaque reconstruction est un processus itératif qui s’arrête lorsque la norme du gradient de
la fonction de pénalisation f (x) descend en dessous d’un certain seuil, c.-à-d. lorsque le pas
de l’algorithme est inférieur à un certain seuil. Ce seuil est obtenu à partir de la vraie image,
comme suit : ∥∥∥∇ f (xrec)∥∥∥ ≤ 10−5 ∣∣∣∣ fµ (xref)∣∣∣∣ (5.7)
avec fµ(xref) la fonction de pénalisation calculée pour la vraie image et pour un poids de la ré-
gularisation égal à µ.
Vu le nombre de paramètres différents, de nombreuses reconstructions ont dû être effectuées.
En effet, onze régularisations à différents niveaux (valeur de µ) sont testées pour 10 objets
astrophysiques, 3 plan (u, v) et 3 RSB, ce qui donne environ 24 000 tests. Maintenant que tous
les paramètres ont été définis, passons à l’analyse des résultats.
5.2 Critère de qualité
Dans un premier temps, je définis le critère employé pour caractériser la qualité des recons-
tructions. Ensuite, une analyse de ce critère est réalisée pour en déterminer sa pertinence.
5.2.1 Définition du critère
Dans les simulations, l’image de départ est normalisée avec la même taille de pixel que
l’image reconstruite. La comparaison entre l’image reconstruite xrec et la vraie image xref peut
donc simplement se faire à l’aide d’une erreur quadratique moyenne (EQM ou MSE pour Mean-













∥∥∥xrec − xref∥∥∥2 , (5.9)
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où N est le nombre total de pixels. Vu que les données sont sous forme de visibilités complexes
et que tous les a priori (excepté celui de compacité) sont invariants par translation, l’image
reconstruite est correctement centrée et il n’y a pas besoin de compenser les erreurs de position
éventuelles.
5.2.2 Analyse du critère de qualité
5.2.2.1 Détermination de l’hyperparamètre optimal
Pour chaque objet, chaque plan (u, v), chaque RSB et chaque régularisation, une série d’images
ont été reconstruites pour différentes valeurs de l’hyperparamètre µ. L’hyperparamètre optimal
µ+ est défini comme celui qui reconstruit l’image avec la plus petite EQM :
µ+ = arg min
µ
∥∥∥xrecµ − xref∥∥∥2 , (5.10)
où xrecµ est l’image reconstruite avec l’hyperparamètre fixé à la valeur µ. La figure 5.3 (à gauche)
est un exemple de l’allure de la courbe de EQM en fonction de µ. Le minimum de la courbe
définit l’hyperparamètre optimal. Vu que ce minimum est plutôt plat, la valeur optimale de
µ n’est donc pas définie avec précision mais peut varier d’un facteur 2 ou 3 sans influence
importante sur l’image.
La EQM est en effet un bon critère quantitatif de qualité de la reconstruction car elle permet
de classer correctement les reconstructions et donc de déterminer l’hyperparamètre optimal,
comme illustré à la figure 5.3 (à droite) où la rangée supérieure d’images montre l’effet du
poids µ sur l’image. Pour un µ trop petit, l’image sous-régularisée (notée A) possède beaucoup
d’artéfacts. A l’inverse, pour un µ trop élevé, l’image sur-régularisée (notée C) est floue et
certaines structures sont perdues. La comparaison visuelle de ces images avec celle obtenue
pour un µ optimum (notée B) confirme que la EQM est un bon critère pour fixer correctement
l’hyperparamètre.
Il faut noter que cette procédure n’est pas faisable en pratique car l’image vraie est évidem-
ment inconnue. Cependant, elle permet de définir la meilleure image qui peut être reconstruite
au sens de la EQM étant donné les données et le type de régularisation. La première action dans
l’analyse des résultats consiste à déterminer la meilleure image (et donc le meilleur µ) pour
chaque cas (objet, plan (u, v), RSB et régularisation). Dans la suite de la discussion, les images
reconstruites sont celles obtenues avec le facteur µ optimal.
5.2.2.2 Dépendance de la EQM
Afin de pouvoir séparer les bonnes et les mauvaises reconstructions, on souhaite obtenir
un critère de qualité absolu, c.-à-d. indépendant du type d’objet à reconstruire. Pour cela, à la
figure 5.4, chaque µ optimal est indiqué en fonction de la EQM correspondante, sous forme de
nuage de points et d’histogrammes. En haut, les différentes couleurs représentent les différents
objets et semblent être alignées verticalement. On en conclut donc que la EQM dépend avant
tout du type d’objet et de ses structures.
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Figure 5.3: A gauche : graphique de l’erreur quadratique moyenne (MSE) en fonction de l’hy-
perparamètre µ. Les trois couleurs correspondent à trois niveaux de RSB (rouge : élevé, bleu :
intermédiaire, vert : faible). Pour chaque courbe, la valeur optimale µ+ est étiquetée par un
nombre (1, 2 et 3). Les images reconstruites correspondantes sont illustrées à droite, rangée in-
férieure. La rangée supérieure illustre trois images reconstruites avec 3 valeurs de µ différentes,
étiquetées par une lettre sur la courbe rouge à gauche (A : image sous-régularisée, B : image
optimale, C : image sur-régularisée). Toutes ces images ont été réalisées avec la régularisation
MEM avec a priori gaussien et la couverture (u, v) moyenne.
Plus précisément, lorsqu’on trace l’histogramme total de la EQM (tout objet confondu),
deux pics peuvent être distingués dans la distribution (cf. figure 5.5 à gauche, courbe noire
étiquetée A) correspondant grossièrement à 2 classes d’objets :
– les objets avec des structures très compactes, c.-à-d. l’amas d’étoiles, le disque protopla-
nétaire et le mirage gravitationnel (courbe bleue étiquetée B) ;
– les objets avec des structures étendues (courbe rouge étiquetée C).
La EQM est systématiquement supérieure pour les objets de la première classe.
En suivant ces observations, on a essayé de trouver un moyen de normaliser la EQM, c.-à-d.
de la rendre indépendante des objets. Deux tentatives de normalisation ont été effectuées :
1. Vu que la différence au carré entre l’image réelle et une version lissée de l’image réelle
pour des images avec structures très compactes est supérieure à celle pour les images









(S · xref)n − xrefn
)2 (5.11)
où S est un opérateur de lissage. La distribution de cette EQM normalisée est montrée
à la figure 5.5 (au milieu) : la distribution est plus étroite mais les deux classes d’objets
restent distinctes malgré la normalisation.











Cette normalisation, illustrée à la figure 5.5 (à droite), semble meilleure que la précé-
dente dans un premier temps, vu qu’elle permet de joindre les courbes. Cependant, sa
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+
Figure 5.4: EQM en fonction du µ optimal sous forme de nuage de points et d’histogrammes
correspondants. En haut : les différentes couleurs et les différents symboles correspondent à
































































































Figure 5.5: Distribution de la EQM. De gauche à droite : EQM, EQMnorm,1, EQMnorm,2. Les
couleurs représentent deux classes d’objets : les objets possédant des structures très compactes
sont en bleu (courbe étiquetée B), les autres en rouge (courbe étiquetée C) et la distribution pour
tous les objets confondus en noire (courbe étiquetée A).
distribution est unimodale et ne permet pas de distinguer les bonnes reconstructions des
mauvaises et n’aide donc pas l’analyse des résultats.
Finalement, pour utiliser un critère indépendant de l’objet et permettre de distinguer les bons





où l’indice k représente un objet et EQMmin,k est la plus petite EQM pour chaque objet k, toutes
régularisations et configurations (plan (u, v) et RSB) confondues. Toutes les images pour un
même objet sont donc comparées à la meilleure reconstruction de cet objet. Comme attendu,
une telle normalisation permet de rejoindre les courbes et donc d’enlever la dépendance de la
EQM avec la structure de l’objet (cf. figure 5.6). Plus intéressant encore, deux pics distincts
apparaissent dans la distribution de la EQM+ : celui de gauche représente les bonnes recons-
tructions et celui de droite les mauvaises. Un exemple typique d’une image reconstruite dans
chaque cas est illustré en bas de la figure 5.6. Comme montré à la figure 5.7 (à gauche), chaque
objet participe bien globalement à chacun des pics.
Par inspection visuelle, on a vérifié que la valeur de la EQM permet de classer correctement
les images reconstruites pour un objet donné lorsque les autres paramètres (qualité des données,
type de régularisation, etc.) changent : plus la EQM est faible, meilleure est l’image. Or, pour
un objet donné, ce classement ne dépend pas du choix de la normalisation de la EQM. Pour
ces raisons, nous avons utilisé la EQM+ comme une métrique afin de comparer les différentes
images dans les sections suivantes.
5.3 Discussion
Une fois le critère de qualité déterminé, la discussion des différents paramètres peut com-
mencer :
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Figure 5.6: En haut : distribution de la EQM+. Les couleurs représentent deux classes d’objets :
les objets possédant des structures très compactes sont en bleu (courbe étiquetée B), les autres
en rouge (courbe étiquetée C) et la distribution pour tous les objets confondus en noire (courbe
étiquetée A). En bas : exemple d’images reconstruites avec la régularisation de variation totale
































Figure 5.7: Distribution de la EQM+. A gauche : histogrammes de EQM+ pour différents objets
en différentes couleurs ; la surface grisée correspond à la distribution totale, tous objets confon-
dus. A droite : toutes les configurations et toutes les régularisations (trait plein) ; élimination
du plan (u, v) pauvre (tiret) ; distribution pour tous les cas sauf les mauvaises régularisations
(point-tiret) ; élimination de la couverture (u, v) pauvre et des mauvaises régularisations (surface
grisée).
1. la couverture du plan (u, v) et le RSB : quelles sont le nombre et la qualité des données
nécessaires à la reconstruction d’une image ?
2. le terme de régularisation : quelles sont les régularisations adaptées à notre problème ?
3. l’hyperparamètre µ : quel est sa valeur optimale ? Avec quels paramètres varie-t-il ?
4. la résolution effective : quel degré de super-résolution peut être atteint par la reconstruc-
tion d’images ?
5. le réglage de la régularisation : peut-on utiliser un autre réglage que l’hyperparamètre
µ ?
5.3.1 Limite sur la couverture du plan (u, v) et sur le RSB
Dans cette section, les configurations, c.-à-d. la paire [plan (u, v)– RSB], sont classées sur
base de la EQM+. Pour chaque objet et chaque régularisation, les configurations ont été classées
suivant la EQM+ qu’elles obtenaient, en attribuant le rang 1 à la configuration ayant obtenu la
plus petite EQM+ (la meilleure) jusqu’au rang 9 à celle ayant la plus grande EQM+ (la moins
bonne).
La figure 5.8 (à gauche) donne la distribution cumulée des rangs atteints par chaque confi-
guration. Cette courbe permet de voir combien de fois une configuration donnée a atteint au
moins le rang 1, au moins le rang 2, etc. Les meilleures configurations sont donc celles dans la
partie supérieure gauche du graphique.
Cette courbe montre clairement que la couverture (u, v) de type pauvre ne permet pas de
reconstruire une image correcte, quelque soit les objets et les régularisations. Au contraire, des














































































Figure 5.8: A gauche : distribution cumulée des rangs atteints pour une configuration donnée. A
droite : distribution de la EQM+ pour différentes configurations [plan (u, v)– RSB].
images acceptables peuvent être reconstruites quelques soit la valeur du RSB à condition qu’il
y ait suffisamment de points dans le plan (u, v). En supprimant cette faible couverture (u, v), on
constate que le second pic dans la distribution de la EQM+ a largement diminué (cf. figure 5.7
à droite en tiret). Il reste néanmoins une légère bosse, due à de mauvaises régularisations (cf.
section suivante).
Le fait que la réussite d’une reconstruction est plus influencée par le plan (u, v) que par le
RSB est confirmé à la figure 5.8 (à droite) : la EQM+ est meilleure pour une couverture riche
avec un RSB intermédiaire que pour une couverture moyenne avec un RSB élevé. Pour un






, il est préférable de diminuer
le temps d’exposition Texp pour augmenter le nombre de données Ndata et donc la couverture
du plan (u, v) 15. De plus, il est beaucoup moins coûteux en termes de temps d’observation
d’augmenter la couverture du plan (u, v) que d’augmenter le RSB. En effet, pour passer d’une
couverture moyenne (88 fréquences spatiales) à une couverture riche (245 fréquences spatiales),
il est nécessaire de multiplier par 3 le temps d’observation, tandis que, pour passer d’un RSB
intermédiaire (γ = 5%) à un RSB élevé (γ = 1%), il faudrait le multiplier par 25.
Une couverture du plan (u, v) minimale est donc nécessaire pour reconstruire une image,
située entre 31 et 88 mesures. Une telle limite n’existe pas pour le RSB mais, lorsque le nombre
de données nécessaires est garanti, plus le RSB est élevé, meilleure sera l’image. Ceci est illustré
à la figure 5.3 où la rangée inférieure montre comment la qualité visuelle de l’image dépend du
RSB.
A noter que toutes les couvertures testées sont homogènes et qu’il faudrait tester l’influence
de l’inhomogénéité du plan (u, v). On s’attend à ce qu’elle soit critique pour la reconstruction.
Il faut donc probablement à la fois un plan (u, v) avec un nombre de données minimales mais
également réparties le plus uniformément possible.
15. A noter que ce raisonnement est correct à fort flux mais dans le cas de faible flux, il faut prendre également










































































































































































































Figure 5.9: Distribution cumulée des rangs atteints pour les différentes régularisations. En haut :
tous les objets ; en bas à gauche : objets avec structures très compactes ; en bas à droite : objets
lisses.
5.3.2 Analyse du fprior : bonnes et mauvaises régularisations
Utilisant le même type de graphique que celui décrit à la section précédente, les EQM+ sont
maintenant classées pour les différentes régularisations. Pour chaque jeu de données (combinai-
son unique d’un objet, d’un plan (u, v) et d’un RSB), les régularisations ont été classées suivant
la EQM+ qu’elles obtenaient, en attribuant le rang 1 à la régularisation ayant obtenu la plus
petite EQM+ et le rang 11 à celle ayant la plus grande EQM+. La courbe cumulée est présentée
à la figure 5.9, pour les différentes classes d’objets.
La variation totale isotrope semble avoir largement le meilleur rendement. La régularisation
de compacité en θ2 est le deuxième meilleur choix dans le cas des objets avec structures très
compactes. Les régularisations les moins bonnes sont la norme `p et la MEM sans a priori
(MEM-sqrt et MEM-log), comme attendu et expliqué à la section 5.1.1.2. Des exemples de
reconstructions pour des régularisations bonnes et mauvaises sont illustrées à la figure 5.10.
La distribution de la EQM+, après élimination des mauvaises régularisations uniquement,
montre encore un pic de mauvais cas (cf. figure 5.7 à droite en tiret-point). Il faut donc à la
fois éliminer les mauvaises régularisations et la mauvaise couverture du plan (u, v) pour obtenir

































































































Figure 5.10: Exemple d’images reconstruites pour différentes régularisations. De gauche à
droite : variation totale, compacité en θ2, norme `p avec p = 2 et MEM-log. Les images ont
été obtenues avec l’objet représentant la galaxie, un plan (u, v) moyen et un RSB intermédiaire.
un jeu de reconstructions correctes. Dans la suite de la discussion, afin de ne pas contaminer
l’échantillon par de mauvaises reconstructions, seuls les cas permettant d’obtenir une image
acceptable ont été conservés : le lissage quadratique, la compacité, la variation totale, le lissage
`1 et la MEM avec a priori pour les régularisations et les configurations riche et moyenne du
plan (u, v). Tous les RSB sont conservés.
5.3.3 L’hyperparamètre µ
Les bruits sur les données et la variabilité de l’objet étant indépendants, on s’attend à ce que
le terme fprior ne dépende pas des données (Tarantola 2005). Il en résulte que la valeur optimale
de µ doit être la même quelque soit le RSB et la couverture du plan (u, v). Par analyse des tests,
on constate que l’hyperparamètre µ+ dépend essentiellement de la régularisation. En effet, à
la figure 5.4 (en bas), les pics des histogrammes de µ+ se distinguent suivant les couleurs, qui
représentent les régularisations. De plus, l’hyperparamètre µ+ semble être indépendant de la
couverture du plan (u, v) et de la valeur du RSB : s’il existe encore une variation de µ+, elle
est due au type d’objet et non à la configuration instrumentale. Ceci est illustré à la figure 5.11
où sont tracés les histogrammes de µ pour différentes régularisations. Toutes les courbes ont
leur pic principal centré sur un µ identique, à l’exception de la présence de pics secondaires,
essentiellement pour les régularisations de lissage et variation totale. Ces décalages sont dus
aux structures dans les objets : en effet, lorsque les couleurs représentent les configurations
(cf. figure 5.11 en bas), toutes les couleurs se confondent dans les pics secondaires. Lorsque
les couleurs représentent les objets (cf. figure 5.11 en haut), seules une ou deux couleurs sont
présentent dans les pics secondaires, démontrant qu’ils sont dus uniquement aux structures dans
les objets.
En regardant de plus près la variation de µ avec la configuration instrumentale, on constate
qu’il existe quand même une petite variation d’un facteur 2–3. L’indépendance de µ en fonction
du plan (u, v) et du RSB n’est en effet valable que dans un cadre complètement bayésien, c.-à-d.
lorsque la probabilité a priori de l’objet est vraie et donc que l’objet est un tirage aléatoire des
conditions a priori. Cependant, nous ne sommes pas vraiment dans un cadre bayésien vu que
la régularisation est obtenue via des considérations générales qui doivent aider à résoudre les
dégénérescences du problème et non via des statistiques sur la distribution d’intensité des objets
observés. Vu que la plupart des dégénérescences du problème sont dues aux trous dans le plan
(u, v), les paramètres observationnels peuvent avoir des influences sur le réglage du poids de la
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Table 5.1: Valeurs optimales de l’hyperparamètre µ pour chaque régularisation.
Régularisations µ optimal
Lissage quadratique 109
Compacité en θ2 107
Compacité en θ3 107
Variation totale isotrope 103
Lissage `1 1013
MEM-prior 102
régularisation. C’est pourquoi on constate que la valeur de µ varie légèrement avec le plan (u, v)
et le RSB mais d’un facteur suffisamment petit pour ne pas avoir de conséquences visibles sur
l’image reconstruite.
Vu que la valeur de µ+ est essentiellement dépendante du type de régularisation, on peut
relier chaque régularisation à une valeur de µ quasi optimale (cf. table 5.1). Cette valeur est une
estimation qui peut varier suivant la structure de l’objet à reconstruire ou suite à un changement
de la taille du pixel, c.-à-d. du nombre de pixels utilisés pour reproduire l’objet. Cependant,
le domaine de variation de µ étant très important, la valeur déduite des simulations donne au
moins un point de départ plus précis pour l’utilisateur.
5.3.4 Influence de la réalisation du bruit
Dans toutes les simulations, pour ne pas influencer la classification des résultats, la même
réalisation du bruit est employée pour calculer les données bruitées. Pour étudier l’influence
de la réalisation du bruit sur la EQM, 100 réalisations différentes ont été testées pour chaque
régularisation sur l’objet représentant la galaxie, avec une couverture (u, v) moyenne et un RSB
intermédiaire.
La figure 5.12 illustre les interquartiles 16 des courbes de la EQM en fonction de l’hyper-
paramètre µ pour les 100 réalisations. On constate que la EQM ne varie pas beaucoup avec la
réalisation du bruit et, par conséquent, que l’image reconstruite non plus, comme montré à la
figure 5.13. Quant à la valeur optimale de µ, elle varie bien moins qu’un ordre de grandeur.
5.3.5 La résolution effective
Afin de déterminer si oui ou non la reconstruction d’images est capable de faire de la super-
résolution et de quantifier en quelle quantité, la résolution effective de l’image est également
estimée. Elle est définie comme étant la largeur à mi-hauteur (FWHM pour Full Width at Half
Maximum) de la gaussienne qui obtient la plus petite EQM entre l’image reconstruite et l’image
vraie lissée à cette gaussienne :
FWHM = arg min
w
∥∥∥xrec −G(w) · xref∥∥∥2 , (5.14)
16. Les interquartiles divisent les données en 4 groupes contenant exactement le même nombre d’observations.
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RGL TV iso. RGL L1 smooth. RGL MEM prior
Figure 5.11: Histogramme de la valeur de µ optimale. En haut : les couleurs et les symboles cor-
respondent à différents objets. En bas : les couleurs et les symboles correspondent à différentes
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Figure 5.12: Variation de la EQM et de la valeur optimale de µ avec la réalisation du bruit pour
l’objet représentant la galaxie, avec une couverture (u, v) moyenne et un RSB intermédiaire. En
bleu : courbe des quartiles des réalisations (25% en tiret, 50% en trait plein, 75% en pointillé).

















































Figure 5.13: Images reconstruites pour la meilleure (à gauche) et la pire (à droite) réalisation du
bruit avec une régularisation de type variation totale.
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avec G(w) un filtre linéaire de lissage qui réalise la convolution de son argument par une gaus-
sienne de FWHM égale à w.
Comme illustré à la figure 5.14 (à gauche), la résolution effective varie avec le nombre de
données et le RSB : plus le nombre de mesures et le RSB sont élevés, meilleure est la résolution
effective. Comme pour la EQM+ (cf. section 5.3.1), elle est plus vite influencée par le plan (u, v)
que par le RSB. Cependant, on constate qu’on ne peut gagner en résolution dans l’image par
rapport à la résolution des données, c.-à-d. faire de la super-résolution, que dans les cas très
favorables.
La possibilité de faire de la super-résolution provient probablement de la contrainte de posi-
tivité (Biraud 1969). Afin de vérifier cette hypothèse, des reconstructions avec et sans contrainte
de positivité pour l’image de la galaxie avec un plan (u, v) riche et un RSB élevé ont été effec-
tuées. Les résultats sont illustrés à la figure 5.14 (en haut à droite), montrant que la positivité a
en effet une grande influence sur le niveau de super-résolution : sans contrainte de positivité, la
résolution effective de l’image diminue.
Finalement, la figure 5.14 (en bas à droite) montre l’influence de l’hyperparamètre µ sur la
résolution effective de l’image : plus on régularise (donc plus µ est grand), plus la résolution
diminue (donc plus la FWHM augmente). En d’autres termes, plus la régularisation est forte,
moins il y a de détails dans l’image, ce qui est normal car la variation totale a tendance à lisser
l’image.
5.3.6 Réglage du niveau de régularisation
Dans cette section, on cherche des moyens pratiques, autres que via l’hyperparamètre µ,
pour régler le niveau de la régularisation.
5.3.6.1 La fonction de pénalisation totale f
Dans cadre bayésien et pour des statistiques gaussiennes, c.-à-d. lorsque tous les termes sont
quadratiques et qu’il n’y a pas de contraintes telles que la normalisation et la positivité, la valeur
attendue de la fonction de pénalisation totale f = fdata + µ fprior est égale au nombre de données
(Tarantola 2005).
En regardant la distribution de f pour les simulations, on constate que son comportement
n’est pas identique au cas bayésien-gaussien : en effet, la distribution de f /Ndata à la figure 5.15
(à gauche) n’est pas de moyenne 1 et est surtout plutôt étendue. Même si la valeur de f ne varie
pas fortement avec la régularisation et la configuration instrumentale (cf. figure 5.15 au milieu et
à droite), il semble difficile de l’utiliser pour déterminer le réglage optimum de la régularisation
suite à sa distribution étalée sur 4 ordres de grandeur.
5.3.6.2 Le terme de vraisemblance fdata
Lorsqu’on observe la distribution de fdata (cf. figure 5.16 à gauche), on constate qu’elle
est bien plus étroite que celle de f . Elle est également indépendante de la régularisation (cf.
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Figure 5.14: FWHM de la gaussienne calculée pour évaluer la résolution effective (cf. équa-
tion (5.14)) en unité de la FWHM de la gaussienne correspondant à la résolution de l’interfé-
romètre. A gauche : histogrammes pour différentes configurations [plan (u, v)–RSB]. En haut
à droite : comparaison entre la FWHM avec utilisation de la contrainte de positivité (en vert,
courbe A) et sans la contrainte de positivité (en magenta, courbe B) pour l’image de la galaxie
avec un plan (u, v) riche et un RSB élevé. En bas à droite : variation de la FWHM en fonction de
l’hyperparamètre µ pour les 3 valeurs du RSB (rouge/A : élevé, bleu/B : intermédiaire, vert/C :
faible), pour la galaxie avec un plan (u, v) moyen et une régularisation de type TV.













































Figure 5.15: Densité de probabilité de f /Ndata. A gauche : distribution totale (mêmes conven-
tions qu’à la figure 5.7 à droite). Au milieu : les couleurs correspondent aux différentes configu-
rations. A droite : les couleurs correspondent aux différentes régularisations.













































Figure 5.16: Densité de probabilité de fdata/Ndata. A gauche : distribution totale (mêmes conven-
tions qu’à la figure 5.7 à droite). Au milieu : les couleurs correspondent aux différentes configu-
rations. A droite : les couleurs correspondent aux différentes régularisations.
figure 5.16 à droite) et ne semble varier que légèrement avec le type de configurations (cf.
figure 5.16 au milieu).
Utiliser la valeur de fdata la plus probable, c.-à-d. fdata = 0.1, semble être un meilleur moyen
pour le réglage de la régularisation. En effet, la distribution totale de fdata est comprise entre
0.01 et 1 et cette variation est bien plus petite que les valeurs probables pour l’hyperparamètre
µ (entre 100 et 1013) ou encore que celles pour la fonction de pénalisation totale f (entre 0.001
et 1000). Cependant, il est tout à fait possible que cette valeur dépende de la statistique du bruit
choisi. Vu que le type de RSB choisi dans les simulations, qui entraîne des barres d’erreur di-
minuant avec l’augmentation de la fréquence spatiale, est assez éloigné de la réalité, il serait
intéressant de faire une étude sur l’influence de la statistique du bruit sur la valeur de fdata avant
de prendre ce critère comme réglage.
Par ailleurs, l’analyse dans le cadre purement bayésien et gaussien linéaire donne la valeur
attendue suivante pour le terme de vraisemblance (Tarantola 2005) :
E { fdata} = Ndata − Nedf (5.15)
où Ndata est le nombre de données et Nedf est le nombre de degrés de liberté.
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Comme la valeur de fdata est centrée en 0.1, 90% de l’information contenue dans les don-
nées est résolue (Nedf/Ndata=0.9). La reconstruction d’images permet donc d’utiliser presque le
maximum d’information disponible et d’estimer presque autant de paramètres que de données.
Le comportement du nombre de degrés de liberté Nedf est donc très différent de la définition






où N est le nombre de données (amplitudes et phases des visibilités complexes), δA/A l’erreur
relative sur l’amplitude et δφ l’erreur sur les phases (en radian). Dans le cas des tests, on a






On en déduit donc que le nombre de degrés de liberté ne se comporte pas comme la dy-
namique : sa dépendance avec le nombre de données est bien plus grande (linéaire au lieu de
racine carrée) et sa dépendance avec le RSB est bien plus petite (quasi inexistante au lieu de
linéaire). Le nombre de degrés de liberté ne permet donc pas de déterminer ou d’améliorer la
dynamique de l’image reconstruite.
5.3.6.3 La méthode de la "courbe en L"
La courbe en L est une courbe log-log du terme de régularisation fprior en fonction du terme
de vraisemblance fdata pour une série de valeurs de l’hyperparamètre µ (cf. figure 5.17 pour
un exemple). Dans la méthode de la courbe en L, l’hyperparamètre µ optimal est celui qui se
trouve dans le coude de la courbe. Ce choix est logique vu que ce coin sépare la partie plate où
la solution est dominée par les erreurs de régularisation et la partie verticale où elle est dominée
par les erreurs de perturbation (Hansen 2000).
Le comportement de la courbe en L, illustré sur un exemple à la figure 5.17, semble correct
pour les tests réalisés : les courbes sont tracées en fonction de la meilleure image et donc toutes
les courbes devraient se croiser en leur coude, ce qui est globalement le cas. Il est donc possible
qu’elle soit un outil approprié pour déterminer le µ optimal. Cela dit, il faudrait réaliser une
étude plus générale pour confirmer son comportement et voir si elle est utilisable en pratique.
5.4 Conclusions
Grâce à l’utilisation d’un algorithme contenant une grande flexibilité au niveau des régulari-
sations utilisables, une étude d’une exhaustivité inégalée de la régularisation a pu être effectuée,
en comparant un grand nombre de régularisations sur un même pied d’égalité (même algo-
rithme, même type de mesures, etc.). Réaliser ces tests systématiques a permis d’analyser le
terme de régularisation et d’en déduire des règles pratiques pour les utilisateurs. Les différentes
conclusions sont rappelées ci-après :
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RGL quad. smooth. RGL compact. θ2 RGL compact. θ3
RGL TV iso. RGL L1 smooth. RGL MEM prior
Figure 5.17: Exemple de courbes en L pour des objets (en couleur) et des régularisations diffé-
rentes.
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1. Une couverture (u, v) suffisante est nécessaire pour reconstruire une image acceptable.
Bien que plus le RSB est élevé, meilleure sera l’image, une telle limite n’existe pas pour le
RSB. En d’autres termes, il faut privilégier le nombre et la reconfiguration des télescopes,
plutôt que de mesurer plusieurs fois le même point afin de diminuer sa barre d’erreur. Bien
que non testée, l’inhomogénéité du plan (u, v) est probablement également critique.
2. Il y a des régularisations adaptées et d’autres non au type de problème à résoudre, et ce,
quelque soit le type d’objets astrophysiques. Cette généralisation provient probablement
du fait que les images ne sont pas très différentes (toutes relativement compactes et lisses)
et que le problème d’interpolation entre les données est bien plus critique que les varia-
tions de structures dans les objets. La régularisation optimale est celle de type variation
totale isotrope. A noter que la régularisation de lissage avec préservation de bords francs
(c.-à-d. la variation totale mais avec un autre réglage de τ) devrait donner des résultats
encore plus satisfaisants car l’image obtenue en réglant au mieux µ et τ serait au moins
aussi bonne qu’en imposant τ ∼ 0. Celle-ci n’a pas été testée à cause de l’introduction
d’un réglage supplémentaire : l’hyperparamètre τ.
3. L’hyperparamètre µ ne dépend pas de la couverture du plan (u, v) ni du RSB. Il dépend
essentiellement de la régularisation. Pour chaque régularisation, une valeur optimale
de µ a donc été déterminée. Une variation de ce facteur est encore probable avec les
structures dans l’image et la taille du pixel.
4. Dans les cas très favorables, il est possible de faire de la super-résolution en recons-
truction d’images et elle est d’autant plus importante que la couverture du plan (u, v) est
riche.
5. Les différentes méthodes pour régler le niveau de régularisation :
– le réglage visuel est assez sensible, la valeur optimale de µ n’étant pas très précise
mais pouvant varier d’un facteur 2 ou 3 ;
– la valeur de fdata semble être un meilleur moyen de fixer le réglage étant donné que
son domaine de variation est bien moindre que celui de l’hyperparamètre µ (mais ce
critère nécessite une généralisation à différentes statistiques du bruit) ;
– le critère du coude de la courbe en L pourrait donner des résultats corrects.
A noter que ces conclusions ne devraient pas dépendre de l’algorithme. Seul l’optimiseur
pourrait être critique et les simulations ont été réalisées avec des visibilités complexes afin de
rester dans un domaine convexe.
Maintenant que les paramètres optimaux de la reconstruction d’images ont été déterminés,
la partie suivante est consacrée à l’utilisation pratique de la technique, c.-à-d. à son application
à des données réelles d’objets jeunes.
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Dans ce chapitre, j’aborde l’objectif final de la thèse : l’application de la reconstruction
d’images à une étoile jeune. Dans un premier temps, j’expose la méthodologie employée afin
d’interpréter de manière la plus objective possible l’image reconstruite. Ensuite, cette méthode
est appliquée à MWC 275, dont le jeu de données est l’un des plus importants sur une étoile
jeune en interférométrie infrarouge. Cette application nous permet de reconstruire la première
image de l’environnement complexe autour d’une étoile jeune. Ces images mettent en évidence
une structure étendue autour de MWC 275, reliée à la présence d’un disque incliné asymé-
trique, ainsi qu’une augmentation de l’émission à la localisation du rayon de sublimation de
la poussière. Bien qu’elles ne permettent pas de trancher entre les différents modèles actuels,
ces images confirment que la morphologie de l’environnement proche des étoiles jeunes est plus
complexe que ce qui est modélisé actuellement.
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6.1 Méthodologie pour l’analyse des images
Les tests systématiques réalisés sur l’algorithme de reconstruction d’images MiRA, décrit
au chapitre 5, ont permis de déterminer les paramètres optimaux de la reconstruction d’images
et donc de reconstruire la meilleure image possible vu les données à disposition. Cependant,
cela ne suffit pas. En effet, même si les images reconstruites sont optimales, elles ne sont pas
pour autant évidentes à interpréter. La présence d’artéfacts 17 empêche de distinguer entre les
structures réelles de l’objet et celles uniquement dues au processus employé et à la qualité des
données (trous dans le plan (u, v), taille des barres d’erreurs, etc.). Ne connaissant pas l’objet à
reconstruire, il n’existe aucun critère qui permet d’interpréter objectivement l’image.
Afin d’être aidée dans l’analyse des images, j’ai recours à un modèle. En prenant le meilleur
modèle actuel de l’objet, je simule de "fausses données", en utilisant le même plan (u, v) et les
mêmes barres d’erreur que le vrai jeu de données. Je reconstruis ensuite l’image du modèle
à partir de ce faux jeu de données. Connaissant le modèle, et donc l’image à laquelle l’algo-
rithme devrait arriver, je peux comparer l’image reconstruite et l’image du modèle elle-même
et identifier la localisation et la taille caractéristique des artéfacts. La reconstruction d’images
étant effectuée dans les mêmes conditions pour le vrai et le faux jeux de données, les artéfacts
devraient être identiques dans les deux cas si le modèle se rapproche suffisamment de l’objet
observé. De plus, on peut également déterminer les éléments du modèle qui ne sont pas visibles
dans l’image reconstruite. En connaissance des artéfacts, l’analyse de l’image reconstruite à
partir des vraies données peut être réalisée de manière plus prudente. Cette méthode compara-
tive est très importante pour déterminer en quoi nous pouvons croire ou non dans les images
actuelles et réaliser une analyse aussi objective que possible.
Cette méthodologie est appliquée dans la section suivante, donnant lieu à la première image
de l’environnement proche d’une étoile jeune.
6.2 Application à MWC 275, une Herbig Ae
MWC 275, dont les caractéristiques principales sont résumées à la table 6.1, est une des
étoiles Herbig Ae les plus proches, avec une distance d? = 122+17−13 pc (van den Ancker et al.
1998). Son âge, déterminé par sa position sur le diagramme HR 18, est de 4+6−2.5 millions d’an-
nées, âge intermédiaire entre les étoiles A de la pré-séquence principale 19 et les étoiles au début
de la séquence principale possédant des disques de débris (van den Ancker et al. 1998). Elle
possède une température effective de 9300 K (c.-à-d. un type spectral A1), une luminosité de
∼30 L, une masse de 2.3 M et un rayon de 2.1 R (van den Ancker et al. 1998; Natta et al.
17. Un artéfact ou artefact est un effet artificiel. Le terme artéfact désigne un phénomène créé de toute pièce par
les conditions expérimentales.
18. Le diagramme de Hertzsprung-Russell (diagramme HR) est un graphe montrant la luminosité d’un ensemble
d’étoiles en fonction de leur température effective. Ce type de diagramme a permis d’étudier les populations
d’étoiles et d’établir la théorie de l’évolution stellaire.
19. La séquence principale est la région du diagramme HR où la majorité des étoiles résident. Si la concentration
d’étoiles y est si élevée, c’est parce que celles-ci y passent environ 90% de leur vie en évoluant très peu, brûlant
l’hydrogène en leur coeur. Une étoile de la pré-séquence principale est une étoile encore à un stade d’évolution
antérieur à celui de la séquence principale et correspond aux étoiles jeunes de types T Tauri, FU Orionis ou HAeBe.
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Table 6.1: Caractéristiques principales de MWC 275
Type spectral Distance Magnitude R? M? L? Âge
(pc) V K (R) (M) (L) (106 ans)
A1 122 6.87 4.78 2.1 2.3 30 4
2004; Montesinos et al. 2009). De plus, sa SED montre un fort excès infrarouge (Hillenbrand
et al. 1992; Meeus et al. 2001), typique des étoiles jeunes. Mais, contrairement à la majorité
des étoiles de Herbig, elle est isolée et n’a pas de nuage moléculaire associé (The et al. 1985),
suggérant que le système est suffisamment vieux pour que son nuage natal se soit dissipé.
Son large excès infrarouge est interprété comme un disque circumstellaire chauffé et opti-
quement épais (Hillenbrand et al. 1992; Meeus et al. 2001). Il est mis en évidence par des tech-
niques d’imagerie : un disque spatialement résolu est révélé premièrement en interférométrie
millimétrique dans la raie du CO (Mannings & Sargent 1997) et plus tard par des observations
coronographiques qui indiquent une structure de disque étendue dans le visible (Grady et al.
2000) (cf. figure 6.1 à gauche). Les deux études sont en accord avec une inclinaison du système
à ∼60˚et repèrent le disque jusqu’à des distance de 450 UA.
Des observations multi-longueurs d’onde en interférométrie millimétrique mettent en évi-
dence une rotation képlérienne du matériel circumstellaire (Isella et al. 2007). L’inclinaison du
disque par rapport à la ligne de visée est de 46˚±4˚avec un angle de position de 128˚±4˚. L’émis-
sion continue de la poussière est asymétrique et confinée à l’intérieur d’un rayon de 200 UA
tandis que l’émission du CO s’étend jusque 540 UA. De plus, Isella et al. (2007) obtiennent
une forte diminution du CO au-delà des 200 UA qui peut être due à de larges corps formés à
l’extérieur du disque et en migration vers l’intérieur ou à un sillon formé par un compagnon de
faible masse.
Doucet et al. (2006) ont étudié la poussière chaude émise en infrarouge proche, localisée
dans les couches de surface des régions intermédiaires du disque (20 – 100 UA) et ont conclu
que l’émission est compatible avec la classification de MWC 275 par Meeus et al. (2001) : la
SED est expliquée par un disque auto-ombragé, la partie externe étant écrantée aux rayons so-
laires par les régions internes.
Grady et al. (2000) rapportent également la découverte d’une chaîne d’objets Herbig-Haro 20
(HH 409 ; Reipurth & Raga 1999), orientée perpendiculairement au disque, s’étendant jusqu’à
quelques arcsecondes au-dessus et en-dessous du disque. Le jet est imagé dans la raie Lyα,
découvrant un jet asymétrique sur une large échelle (∼27”) avec la chaîne des 6 Herbig-Haro,
traçant l’histoire de la perte de masse (Devine et al. 2000; Wassell et al. 2006) (cf. figure 6.1).
MWC 275 ne possède pas de compagnon de type tardif (Grady et al. 2000) et est dix fois plus
vieux que la plupart des étoiles de la pré-séquence principale connues pour avoir des jets col-
limatés (Lada 1985; Fukui et al. 1989). Cet objet possède également une faible émission en
rayon X sur une large échelle, associée au jet (Günther & Schmitt 2009). Dans le NIR, la SED
est variable et est interprétée par des changements de structure dans le disque interne, sur des
20. Les jets peuvent être repérés par leurs objets Herbig-Haro (HH) associés, qui sont dus à des chocs formés
lorsque le jet supersonique entre en collision avec le matériel ambiant ou avec le jet précédent
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Figure 6.1: MWC 275 : image coronographique du disque (à gauche), détection du jet (au mi-
lieu) et schéma des objets HH (Devine et al. 2000).
échelles de temps similaires à la génération des objets Herbig-Haro (Sitko et al. 2008).
Finalement, dans les régions les plus internes, les raies en émission de l’UV lointain pour-
raient provenir d’un gaz optiquement fin accrétant sur l’étoile, d’un vent confiné magnétique-
ment ou encore de chocs à la base du jet (Deleuil et al. 2005; Swartz et al. 2005).
Avec un disque, des signes d’accrétion et un jet bipolaire, MWC 275 est un excellent cas
d’étude des objets jeunes en interférométrie infrarouge pour comprendre comment le matériel
circumstellaire est distribué sur des échelles inférieures à l’UA.
6.2.1 Données interférométriques en infrarouge proche
Le disque de MWC 275 a été observé et résolu par plusieurs interféromètres en infrarouge
proche : IOTA (Millan-Gabet et al. 2001; Monnier et al. 2006), Keck-I (Monnier et al. 2005),
CHARA (Tannirkulam et al. 2008) et VLTI (Benisty et al. 2010).
Les premières observations sur IOTA et Keck-I ont permis de déterminer la taille carac-
téristique de l’objet jeune, par ajustement d’un modèle d’anneau. Les données en bande K
sur le Keck-I présentent un disque contenant 71+7−1% du flux, avec un rayon R = 3.70
+0.14
−0.25 mas
= 0.45+0.02−0.03 UA. En bande H, les données IOTA révèlent un disque contenant 59%±6% du flux
avec un rayon R = 3.3±0.5 mas = 0.40±0.06 UA. En plus du disque, les données H montrent la
présence d’un halo, contenant 5%±2.5% du flux total. Son origine n’est pas claire mais pourrait
être la présence d’une enveloppe rémanente. Les données IOTA sont effectuées avec 3 téles-
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Table 6.2: MWC 275 : données interférométriques utilisées pour la reconstruction d’images









Keck-I 2003 72-78 4 K large bande Monnier et al. (2005)
IOTA 2003-04 10-28 9 H large bande Monnier et al. (2006)Millan-Gabet et al. (2001)
CHARA 2004-07 86-313 16 K large bande Tannirkulam et al. (2008)
VLTI/ 2008 13-128 947 K ∼30 Benisty et al. (2010)AMBER 544 H
copes, apportant également de l’information de phase à travers la phase de clôture. L’étoile
montre une phase de clôture maximale de -0.6˚±0.4˚, l’objet est donc très peu asymétrique.
Tannirkulam et al. (2008) ont présenté de nouvelles données à longues bases obtenues avec
CHARA. Ils ne peuvent reproduire leurs observations par un modèle où la majorité de l’émis-
sion en bande K est issue d’un bord de poussière. Ils doivent ajouter la présence d’une forte
émission en infrarouge proche à l’intérieur du rayon de sublimation. Ce nouveau modèle per-
met d’ajuster simultanément la visibilité et la SED de l’objet. Ils interprètent cette émission
additionnelle par du gaz, comme suggéré pour d’autres étoiles HAeBe (Eisner et al. 2007; Isella
et al. 2008; Kraus et al. 2008b).
Benisty et al. (2010) présentent des observations spectro-interférométriques, obtenues sur
l’instrument AMBER au VLTI. Grâce à l’arrivée des données en spectro-interférométrie, la me-
sure simultanée de l’émission à différentes longueurs d’onde dans le proche infrarouge devient
possible et les profils de température peuvent être déterminés. Avec un total de 1481 visibilités
et 432 CP, Benisty et al. (2010) rassemblent le plus grand jeu de données interférométriques
sur un objet jeune obtenu jusqu’à ce jour. Le matériel circumstellaire est résolu à des échelles
spatiales inférieures à l’UA et les mesures de CP indiquent une déviation significative, bien que
petite, de la symétrie. Comme dans Tannirkulam et al. (2008), un bon ajustement simultané
des visibilités, des CP et de la SED est réalisé avec un modèle dont la contribution dominante
en bande H et en bande K est due à une région symétrique, lisse et optiquement fine, étendue
entre 0.1 et 0.45 UA. A 0.45 UA, le silicate condense, le disque devient optiquement épais et
développe un bord gonflé. Comme source possible de l’émission interne, Benisty et al. (2010)
excluent le gaz optiquement fin car les données à haute résolution spectrale ne montrent pas de
signature forte du gaz. A la place, ils proposent la présence de grains très réfractaires, s’étendant
jusqu’au moins 0.5 UA. Si cette hypothèse s’avère exacte, on pourrait être en train d’observer
le disque juste avant qu’il n’atteigne sa phase de transition vers un disque de débris. D’autres
données sont nécessaires afin de conclure sur la nature des grains, ou même la possibilité que
des grains survivent aux température requises (2100 – 2300 K à 0.1 UA de l’étoile).
L’intérêt de reconstruire une image est de confirmer la pertinence du modèle et d’éventuel-
lement détecter de nouvelles composantes non prises en compte, cela sans hypothèse a priori
sur la physique de l’objet. Toutes les données décrites ci-dessus sont utilisées pour la recons-
truction d’images et sont résumées à la table 6.2. Elles forment les plans (u, v) en bandes K et
H illustrés à la figure 6.2. Les visibilités carrées et les phases de clôture sont représentées à la
figure 6.3.


























Figure 6.2: MWC 275 : couverture des plans (u, v) en termes de fréquences spatiales pour les
bandes K (à gauche) et H (à droite). Chaque couleur et chaque symbole correspondent à diffé-
rents interféromètres.




































































Figure 6.3: MWC 275 : visibilités carrées (en haut) et phases de clôture (en bas) dans les bandes
K (à gauche) et H (à droite). Chaque couleur et chaque symbole correspondent à différents
interféromètres.
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1. Étoile 









Figure 6.4: MWC 275 : modèle de l’environnement proche de l’étoile (Benisty et al. 2010),
déterminé par interférométrie infrarouge en bandes K (à gauche) et H (à droite).
Le modèle utilisé lors de l’analyse par application de la méthodologie décrite dans la sec-
tion 6.1 est celui de Benisty et al. (2010) et est présenté à la figure 6.4. Il comprend trois
composantes :
1. Une étoile, produisant 14% et 30% du flux en bandes K et H respectivement (déterminé
par ajustement de la SED).
2. Un bord de poussière localisé à 0.45 UA (∼ 3.6 mas) représentant 36% du flux en bande
K et 16% en bande H. La distribution d’intensité le long du bord de poussière est non
homogène, faisant apparaître le bord dans la direction nord-est plus lumineux que celui
dans la direction sud-ouest. Cette asymétrie explique la valeur des CP non nulles.
3. Un disque interne lumineux et symétrique de 0.1 à 0.45 UA et contenant le reste du flux,
c.-à-d. 50% en bande K et 54% en bande H.
Le disque est incliné d’un angle de 48˚et a un angle de position de 136˚.
6.2.2 Résultats de la reconstruction d’images
6.2.2.1 Choix des paramètres
Lors de la reconstruction du modèle, le résultat de l’algorithme est connu. Un certain nombre
de tests peuvent donc être effectués afin de déterminer les paramètres adéquats de la reconstruc-
tion.
Avant tout test, il faut déterminer la taille de l’image et du pixel. Ce ne sont pas des para-
mètres critiques mais ils doivent être choisis avec précaution afin de ne pas enfreindre certaines
règles de base (cf. section 4.2). Premièrement, suite à l’utilisation de la transformée de Fou-
rier rapide, le champ de vue reconstruit doit être choisi suffisamment grand pour empêcher le
repliement du champ. Il a donc été pris trois fois plus grand que l’objet lui-même. Suite à l’ajus-
tement de modèle, nous connaissons la taille typique de l’objet, qui possède un bord externe à
environ 4 mas de l’étoile centrale, et donc un diamètre de ∼8 mas. Le champ de vue total choisi
est de 27 mas. En ce qui concerne la taille du pixel, elle doit respecter la règle de Shannon :
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∆θ 6 λ/(2 Bmax) avec Bmax, la ligne de base maximale et λ, la longueur d’onde. Elle a été
choisie 4–5 fois plus petite que cette limite afin de pouvoir faire de la super-résolution 21 mais
surtout pour un question esthétique, soit 0.15 mas. Finalement, l’image reconstruite a une taille
de 180×180 pixels.
Le premier test s’est porté sur le terme de régularisation. Bien que les tests systématiques du
chapitre 5 ont fourni la meilleure régularisation à utiliser, à savoir la variation totale, trois régu-
larisations différentes ont été étudiées dans un premier temps afin de s’assurer de la pertinence
de ce choix. Cette étude est illustrée à la figure 6.5. Notre choix final s’est porté sur la variation
totale car cette régularisation permet de faire ressortir au mieux l’anneau, tout en éliminant le
plus d’artéfacts en dehors de l’objet.
Les tests systématiques du chapitre 5 ont permis également de déterminer, à un ordre de
grandeur près, la valeur de l’hyperparamètre µ. Cette valeur variant légèrement avec la taille
du pixel et la structure de l’objet, une étude de ce paramètre a également été effectuée sur une
variation de deux ordres de grandeur (cf. figure 6.6). Sur cette figure, on constate que l’image
de gauche est trop régularisée : l’image est trop lisse et certaines structures ne sont pas visibles,
comme la distinction entre l’anneau extérieur et le disque interne. L’image de droite, quant à
elle, n’est pas assez régularisée : les structures sont devenues beaucoup plus compactes et le
disque interne à tendance à disparaître. L’image optimale est illustrée dans la partie centrale de
la figure 6.6, avec un facteur de régularisation µ = 100.
A cause du manque d’une partie de l’information en phase, le problème d’optimisation à
résoudre n’est plus convexe et une série de minima locaux apparaissent. Dans ce cas, la so-
lution finale va donc dépendre du point de départ, c.-à-d. de l’image passée à l’algorithme en
premier lieu. Différentes images de départ ont été testées (Dirac, distribution de flux aléatoire
entre les pixels, modèle, etc.) et, grâce à une bonne régularisation et à un nombre de données
élevé, toutes les reconstructions ont convergé vers la même solution. Afin d’utiliser un point de
départ réalisable dans tous les cas et pas trop éloigné de la réalité, nous avons choisi de partir
d’une gaussienne symétrique, ajustée sur les données en visibilités carrées.
J’ai également réalisé un certain nombre de tests pour déterminer la meilleure manière
d’utiliser l’information en longueur d’onde. Chaque longueur d’onde est interprétée par MiRA
comme un nouveau point dans le plan (u, v). Pour l’objet, cela revient à le considérer comme
gris, c.-à-d. indépendant de la longueur d’onde. Il faut faire un compromis entre le nombre de
données nécessaires afin de reconstruire une image et la dépendance intrinsèque de l’objet avec
la longueur d’onde. Le choix a été motivé par des tests réalisés sur le modèle et il s’est porté
vers deux reconstructions, une en bande K et une en bande H à cause de la chromaticité in-
trinsèque de l’objet. Si ce n’est pas le cas, deux visibilités différentes, qui échantillonnent deux
régions d’émission différentes, peuvent correspondre à une même fréquence spatiale. Dans ce
cas, le résultat n’est pas concluant, comme montré à la figure 6.7. Par ailleurs, dans chaque
bande spectrale, toute l’information en longueur d’onde est utilisée, considérant l’objet comme
un corps gris dans chaque bande séparée. En effet, le résultat de la reconstruction est meilleur
21. Comme étudié à la section 5.3.5, il est possible de faire de la super-résolution en reconstruction d’images,
c.-à-d. de reconstruire une image possédant une résolution supérieure à celle des données.
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dans ce cas par rapport à l’utilisation d’une moyenne des visibilités sur les canaux spectraux
(compris entre 5 et 8 pour chaque bande) car celle-ci entraîne non seulement une forte dimi-
nution du nombre de données et donc un plan (u, v) encore plus clairsemé mais également un
mélange dans les données en forçant à la même fréquence spatiale des données qui possèdent à
la base des fréquences spatiales différentes vu la variation de longueur d’onde (cf. figure 6.8).
Maintenant que tous les paramètres sont déterminés, passons à la reconstruction proprement
dite.
6.2.2.2 Images reconstruites à partir du modèle
En suivant la méthodologie décrite dans la section 6.1, nous avons reconstruit dans un pre-
mier temps le meilleur modèle actuel de l’objet, c.-à-d. celui de Benisty et al. (2010), présenté
dans la section 6.2.1 et illustré figure 6.4. Ces images reconstruites dans les mêmes conditions,
c.-à-d. même plan (u, v) et même barres d’erreur que les données réelles, sont illustrées à la
figure 6.9.
L’analyse de l’image reconstruite du modèle en bande K montre que les structures suivantes
sont retrouvées lors de la reconstruction :
– l’étoile, sous forme d’une tache au centre. A noter que la forme de cette tache, qui semble
se découper en 3 parties, n’est pas réelle mais due aux trous dans le plan (u, v) ;
– l’anneau (bord de poussière) à une distance d’environ 4 mas, qui est clairement visible
à la bonne localisation, comme montré par l’ellipse verte. Cependant, cet anneau n’a pas
une structure homogène mais apparaît sous forme d’une suite de points diffus localisés
le long d’une ellipse. Cet élément est le premier artéfact important. La distribution non
uniforme de l’intensité le long de l’anneau est également retrouvée. En effet, la partie de
l’anneau vers le sud-ouest possède moins de flux que celle vers le nord-est, comme dans
le modèle ;
– le disque interne, c.-à-d. l’émission entre l’étoile et l’anneau. En effet, il existe du flux
entre l’étoile et l’anneau et ce flux ne provient pas de l’une de ces deux composantes
mais est dû à une émission supplémentaire. Ceci est confirmé par la reconstruction d’un
modèle plus simple, où l’anneau interne a été supprimé, c.-à-d. un modèle composé d’une
étoile et d’un anneau gaussien. Cette reconstruction, figure 6.10, montre clairement que
l’étoile ne s’étend pas sur plus de 4 pixels (soit 0.6 mas) en K, donc beaucoup moins que
dans l’image du modèle avec le disque interne (cf. figure 6.9) ;
– la répartition du flux dans chaque composante est également proche de celles du modèle
avec ∼15% dans l’étoile, ∼30% dans l’anneau et donc ∼55% dans le disque interne.
La seule structure non retrouvée dans l’image reconstruite est le trou entre l’étoile et le
disque interne, mais celui-ci est inférieur à 0.1 UA (∼0.8 mas), nécessitant une base de 245 m
à 2.2 µm pour être résolu. La base maximale en K est de 330 m mais très peu de données sont
effectuées avec cette base et donc ce trou est trop petit pour être correctement visible dans les
données.
En bande H, l’anneau n’est pas retrouvé dans l’image reconstruite. La première raison est
que cet anneau ne représente que 16% du flux dans le modèle, au lieu de 36% en bande K.
Deuxièmement, la résolution angulaire est beaucoup moins importante dans les données en
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Figure 6.5: Images reconstruites du modèle de MWC 275 en bande K pour 3 régularisations
différentes. A gauche : variation totale ; au milieu : compactness ; à droite : MEM logarithmique
avec un a priori gaussien ajusté sur les données en visibilités carrées. Le cadre en bas à gauche
indique la gaussienne à la résolution de l’interféromètre et celui en haut à droite représente le
modèle convolué à la résolution de l’interféromètre.












































































Figure 6.6: Images reconstruites du modèle de MWC 275 en bande K avec la régularisation de
variation totale et pour 3 valeurs de l’hyperparamètre µ ; de gauche à droite : µ = 1000, µ = 100
et µ = 10. Mêmes conventions que celles de la figure 6.5.











































































Figure 6.7: Images reconstruites du modèle de MWC 275 en bande K (à gauche), H (milieu) et
H + K (à droite). Ces images ont été réalisées en tenant compte de toute l’information de phase
(visibilités complexes) avec la régularisation de variation totale et un niveau µ = 100. Mêmes
conventions que celles de la figure 6.5.
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Figure 6.8: Images reconstruites du modèle de MWC 275 en bande K avec la régularisation
de variation totale (µ=100) en prenant en compte toutes les longueurs d’onde (à gauche) et en
faisant une moyenne sur les canaux spectraux (à droite). Mêmes conventions que celles de la
figure 6.5.
bande H que celles en bande K qui contiennent les très longues lignes de bases de l’interféro-
mètre CHARA. Pour pouvoir voir l’anneau de poussière dans l’image H, il faudrait obtenir des
données à plus haute résolution, ce qui a été vérifié par des tests sur le modèle. Quant à l’étoile
et le disque interne, ils se retrouvent également dans l’image reconstruite en bande H. En ef-
fet, la tache centrale ne s’étendrait pas sur plus de 7 pixels (soit 1.05 mas) si l’émission interne
n’existait pas (cf. figure 6.10 à droite). Ces deux éléments représentent 86% du flux, proche du
modèle.
Maintenant que les principaux artéfacts (forme suspecte de l’étoile, anneau sous forme d’une
série de points diffus) ont été identifiés, passons à la reconstruction de l’image à partir des
données réelles.
6.2.2.3 Images reconstruites à partir des données réelles
Les images reconstruites à partir du vrai jeu de données sont illustrées à la figure 6.11.
Par comparaison avec les images reconstruites du modèle et les artéfacts identifiés, les élé-
ments suivants sont reconnus :
– la tache représentant l’étoile est directement identifiable et correspond au maximum des
images dans les deux bandes ;
– cette tache principale est entourée de multiples points diffus et les plus brillants sont
concentrés au centre de l’image à une distance de 4–5 mas. Ils sont mis en évidence par
une ellipse en bleu dans la figure 6.11. Cette ellipse représente certainement un anneau
externe. Chaque point n’est cependant pas représentatif de la réalité mais est dû au pro-
cessus employé, artéfact détecté dans la section précédente.
Le pourcentage du flux dans les points le long de l’ellipse est de 30% en bande K et
24% en H. La position de ces points diffère légèrement entre H et K : ceux de H sont
légèrement plus proches de l’étoile que ceux de K, comme directement perçu sur l’image
en deux couleurs de la figure 6.12 ;
– les points diffus ne sont pas uniformément répartis le long de l’ellipse et sont moins
présents dans la partie basse de l’image en K. L’anneau en bande K est donc moins
lumineux dans la direction sud-ouest que nord-est. Pour la bande H, peu de points diffus
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Figure 6.9: Images reconstruites du modèle de MWC 275 en bande K (à gauche) et en bande
H (à droite). Les couleurs sont échelonnées avec la racine carrée de l’intensité. L’ellipse en
tiret-pointillé vert correspond à la localisation de l’anneau dans le modèle, avec sa largeur en
tiret vert. Le nord est en haut et l’est à gauche. Le cadre en bas à gauche indique la gaussienne
à la résolution de l’interféromètre et celui en haut à droite représente le modèle convolué à la
résolution de l’interféromètre.
Figure 6.10: Reconstruction d’images du modèle géométrique simple (étoile + anneau gaussien)
de MWC 275 en bande K (à gauche) et en bande H (à droite). Mêmes conventions que celles de
la figure 6.9.
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Figure 6.11: Images reconstruites de MWC 275 en bande K (à gauche) et en bande H (à droite).
Les ellipses en vert représentent l’anneau du modèle de Benisty et al. (2010) avec sa largeur,
tandis que l’ellipse en bleu indique la position des points diffus secondaires principaux. Mêmes
conventions que celles de la figure 6.9.
apparaissent dans l’image et des données à plus haute résolution sont nécessaires pour
interpréter correctement les résultats, comme illustré dans la section précédente. Nous ne
pouvons donc pas conclure sur ce point ;
– l’angle de position et l’inclinaison de l’objet sont certainement proches de la réalité et
correspondent à ceux déterminés par Benisty et al. (2010) et Tannirkulam et al. (2007).
Ils sont également consistants avec des estimations à d’autres longueurs d’onde (Isella
et al. 2008) ;
– la région interne à l’ellipse contient 70% du flux en K et 86% en H et ne provient proba-
blement pas uniquement d’une étoile non résolue, mais plutôt d’une région étendue. Sa
forme cependant n’est pas représentative de la réalité mais des conditions d’observation,
c.-à-d. les trous dans le plan (u, v).
La figure 6.13 illustre l’accord entre les données (visibilités carrées et phases de clôture)
et l’équivalent pour l’image reconstruite (obtenu par TF), ainsi qu’une comparaison avec le
modèle de Benisty et al. (2010). On constate que l’image reconstruite, qui fournit un χ2
normalisé de 2.3 22 est en meilleur accord avec les données que le modèle possédant un χ2
normalisé de 47.8.
6.2.3 Conséquences physiques pour le modèle
Les images reconstruites de MWC 275 sont une toute nouvelle manière d’analyser les don-
nées avec très peu d’hypothèses quant à la physique du modèle. Grâce à l’analyse des artéfacts
via la reconstruction d’un modèle, nous avons pu déterminer ce qui nous apparaissait comme les
éléments réels dans l’image. Dans cette partie, nous allons analyser quelles sont les nouvelles
informations apportées par cette méthode et les conséquences directes sur le modèle. Cette mé-
thode étant très jeune, j’insiste sur le fait qu’il faut prendre ces nouvelles informations avec
22. Comme prévu à la fin du chapitre 5, la valeur de fdata varie sensiblement avec la statistique du bruit. Elle est
également très sensible à l’exactitude des barres d’erreur. Si elles ne sont connues qu’à un facteur 2 ou 3, ca n’a
pas de sens de tenter d’atteindre un fdata/Ndata de 0.1.
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l’émission en bande K.
prudence.
Les points diffus secondaires, localisés sur une ellipse à une distance de 4–5 mas du centre
de l’image, représentent probablement l’anneau externe. Ces caractéristiques ne sont pas exac-
tement les mêmes que celles du modèle de Benisty et al. (2010), bien que très proches : le rayon
est de 0.55 UA au lieu de 0.45±0.05 UA, l’inclinaison est de 55˚au lieu de 48˚±2˚, l’angle de
position est de 155˚au lieu de 136˚±2˚et son intensité est de 30%, au lieu de 36%.
Le fait que les structures de l’anneau soient plus proches du centre de l’image en bande H
qu’en bande K pourrait être expliqué par un gradient de température dans le disque. Celui-ci
a tendance à déplacer le pic d’intensité vers le centre pour les longueurs d’onde plus courtes.
Cependant, il faut rester vigilant car des données à plus haute résolution sont nécessaires afin
de résoudre de manière non ambiguë l’anneau dans l’image en bande H.
L’image ne permet cependant pas de distinguer les formes physiques de l’anneau : il pour-
rait très bien représenter un bord interne gonflé comme proposé par Dullemond et al. (2001)
tout aussi bien qu’un disque évasé continu dont l’intensité augmente à cause d’un changement
d’opacité dans le disque lorsque la température de sublimation de la poussière est atteinte.
En ce qui concerne la distribution de ces points diffus secondaires, leur répartition non
uniforme le long de l’ellipse nous permet de rejoindre l’hypothèse de Benisty et al. (2010),
comme quoi l’anneau est moins lumineux dans la direction sud-ouest que nord-est, au moins
dans la bande K. Cette distribution non uniforme peut être expliquée par l’effet d’une surface
inclinée ou d’un changement important dans l’opacité de la poussière. En ce qui concerne la
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Figure 6.13: MWC 275 : visibilités carrées (en haut) et phases de clôture (en bas) dans les bandes
K (à gauche) et H (à droite). Les données, l’ajustement de MiRA et l’ajustement du modèle sont
indiqués en différentes couleurs et différents symboles. Les χ2 normalisés correspondants sont
de 2.3 pour MiRA et 47.8 pour le modèle.
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bande H, certains points apparaissent le long de l’ellipse, contrairement à la reconstruction du
modèle. Y a-t-il plus de flux dans l’anneau en bande H que prédit par le modèle ? Le fait que
l’anneau en bande H apparaît plus lumineux dans la direction sud-ouest, là où justement il est
moins lumineux en bande K, a-t-il une signification quelconque ? Ces questions relèvent de la
spéculation et sont nettement moins fiables sans l’apport de données supplémentaires. On en
restera donc au fait que l’intensité varie probablement le long de l’ellipse mais qu’on ne peut
conclure sur la magnitude de cet effet pour le moment.
L’énergie à l’intérieur de l’anneau est un point très important. En effet, d’une manière com-
plètement indépendante et sans l’aide d’un modèle choisi a priori, l’image confirme la présence
d’une émission entre l’anneau et l’étoile. Cependant, nous ne pouvons conclure si la répartition
de cette émission en 2 parties dans l’image K est réelle. Elle est plus probablement reliée à la
couverture du plan (u, v).
6.2.4 Conséquences pour la méthode
En ce qui concerne la méthode de reconstruction d’images, deux aspects critiques ont été
identifiés :
1. l’homogénéité du plan (u, v) : grâce à différents tests réalisés sur le modèle, l’aspect
"points diffus" de l’image s’est avéré essentiellement dû à la présence de trous dans le
plan (u, v). En effet, en utilisant un plan (u, v) artificiel homogène, les artéfacts ont ten-
dance à disparaître. De ce fait, les bases pour les observations doivent être choisies atten-
tivement de manière à obtenir un plan (u, v) aussi homogène que possible afin de limiter
les artéfacts dans l’image reconstruite ;
2. la qualité des données : comme attendu, il existe une forte corrélation entre la dyna-
mique/qualité de l’image et la quantité/qualité des données. Plus les données sont nom-
breuses et plus les barres d’erreur sont petites, meilleure sera l’image.
Ces aspects sont illustrés à la figure 6.14 où l’image du modèle de Benisty et al. (2010) a été
réalisée en bande K avec les 3 quadruplets de télescopes du VLTI offert à la période P86 pour
l’instrument visiteur Pionier. La présence d’artéfacts dans cette image est moindre que celle à
partir du vrai jeu de données (cf. figure 6.11 à gauche), bien qu’il reste encore des "rayures" à
45˚, probablement dues à la couverture du plan (u, v).
Du point de vue de l’algorithme, il semble nécessaire de déterminer une régularisation
mieux adaptée aux objets jeunes qui, d’un côté, accentuerait l’homogénéité du disque pour
éviter les structures uniquement dues aux trous dans le plan (u, v) et, de l’autre côté, ne jouerait
pas trop sur l’étoile qui est un élément ponctuel certain dont le flux est connu (via la SED) (cf.
la régularisation utilisée par Thiébaut et al. 2003, par exemple).
Une étude très intéressante serait également de déterminer la dynamique que l’on peut avoir
dans l’image suivant le nombre de données et le rapport signal-à-bruit. En effet, grâce à cette
information, il serait possible de déterminer si un élément ou l’autre de l’objet peut être recons-
truit suivant la quantité de flux qu’on pense y trouver. L’aller et retour entre l’image et le modèle
serait d’autant plus efficace.











Figure 6.14: Image reconstruite du modèle de Benisty et al. (2010) en bande K avec un plan
(u, v) artificiel réalisé avec 3 quadruplets du VLTI (illustré à droite) et les données CHARA.
6.2.5 Conclusions
Ce travail a permis de reconstruire la première image de l’environnement proche d’une étoile
jeune complexe. L’image n’étant pas évidente à analyser, une méthodologie a été mise au point
afin de distinguer les structures réelles parmi les artéfacts.
Les images en bandes K et H révèlent des structures évidentes de la présence d’un disque
asymétrique incliné autour de MWC 275. Une augmentation de l’intensité au rayon de sublima-
tion de la poussière est également identifié dans les images. La distribution non homogène le
long de cet anneau ne peut être directement relié au modèle du bord gonflé mais pourrait égale-
ment correspondre à un disque évasé avec une discontinuité due à un changement d’opacité.
Les images reconstruites à partir des vraies données étant très différentes de celle du modèle,
elles confirment que l’environnement proche des étoiles jeunes est plus complexe que ce qui est
actuellement modélisé.
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ABSTRACT
Context. The very close environments of young stars are the hosts of fundamental physical processes, such as planet formation, star-
disk interactions, mass accretion, and ejection. The complex morphological structure of these environments has been confirmed by
the now quite rich data sets obtained for a few objects by near-infrared long-baseline interferometry.
Aims. We gathered numerous interferometric measurements for the young star HD 163296 with various interferometers (VLTI, IOTA,
KeckI and CHARA), allowing for the first time an image independent of any a priori model to be reconstructed.
Methods. Using the Multi-aperture image Reconstruction Algorithm (MiRA), we reconstruct images of HD 163296 in the H and K
bands. We compare these images with reconstructed images obtained from simulated data using a physical model of the environment
of HD 163296.
Results. We obtain model-independent H and K-band images of the surroundings of HD 163296. The images detect several significant
features that we can relate to an inclined asymmetric flared disk around HD 163296 with the strongest intensity at about 4–5 mas.
Because of the incomplete spatial frequency coverage, we cannot state whether each of them individually is peculiar in any way.
Conclusions. For the first time, milli-arcsecond images of the environment of a young star are produced. These images confirm that
the morphology of the close environment of young stars is more complex than the simple models used in the literature so far.
Key words. instrumentation: interferometers – techniques: image processing – stars: pre-main sequence –
stars: individual: HD 163296
1. Introduction
The process of star formation triggered by the collapse and frag-
mentation of a molecular cloud leads to the birth of a young
star surrounded by a circumstellar disk and outflows. The disks
are believed to be the place where the planets form (Boss 1997;
Mayer et al. 2002), and are composed of a mixture of gas and
dust with a wide range of grain composition (Henning & Meeus
2009). The standard picture of the close environment of pre-
main sequence stars is so far limited to a quasi-stationary accret-
ing disk partially reprocessing the irradiation from the central
protostar with potential planetary gaps opened by newly formed
planets. Some of the accreted material is ejected by means of
bipolar outflows but their precise origin has not yet been iden-
tified. Most of the models are presently assumed to be symmet-
ric around the star rotation axis and stationary. However hydro-
dynamical turbulence, gravitational waves, magneto-rotational
instabilities, vortices and thermal instabilities occurring on the
AU-scale are known to play a major role in star and planet for-
mation (e.g., Balbus & Hawley 1991). The close environments
of young stars are therefore not expected to be as simple as they
are currently modeled, but the observational measurements do
not provide tight enough constraints to unambiguously identify
strong departures from axisymmetrical models.
The photometric and spectroscopic observations obtained
with very modest spatial resolution are usually integrated over a
subarcsecond field of view which corresponds to several tens of
AUs at the distance of the closest star formation regions (140 pc).
Observations at the scale of 1 AU and below correspond to
7 milli-arcsec (mas) angular scale and requires therefore optical
long-baseline interferometry. However, even if long-baseline op-
tical interferometry is capable of reaching very high angular res-
olution, the observations are usually limited to a small number of
measurements (see Millan-Gabet et al. 2007, for a review). With
the advent of interferometers with more than two telescopes and
with significantly high spectral resolution (e.g., VLTI/AMBER,
CHARA/MIRC), the number of interferometric observations has
significantly increased allowing the first images to be recon-
structed with aperture synthesis techniques. Images of stellar
surfaces (e.g., Monnier et al. 2007; Haubois et al. 2009; Zhao
et al. 2009), binaries (e.g., Zhao et al. 2008; Kraus et al. 2009),
or circumstellar shells around evolved stars (e.g., Le Bouquin
et al. 2009) have been obtained mostly for objects brighter than
the brightest young stars. In the young stellar object field, we
are at a comparable stage to that reached 40 years ago when the
first 3 antennas of the VLA became operational producing the
first radio-interferometry images (Hogg et al. 1969). We report
the first attempt to reconstruct an image of a circumstellar disk
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around a young star using mostly AMBER/VLTI interferometric
data.
In this study, we present reconstructed images of the young
star HD 163296 (MWC 275), an isolated Herbig Ae star (HAe)
of spectral type A1, with a ∼30 L luminosity, and a ∼2.3 M
mass located at 122+17−13 pc (van den Ancker et al. 1998; Natta
et al. 2004; Montesinos et al. 2009). In scattered light (Grady
et al. 2000) and at millimeter wavelengths (Mannings & Sargent
1997), a disk has been detected on large scales, traced out to
540 AU. The CO millimeter line observations have revealed a
large-scale inclined disk in Keplerian rotation probably evolv-
ing towards a debris disk phase (Isella et al. 2007). HD 163296
also exhibits an asymmetric outflow perpendicular to the disk,
with a chain of six Herbig-Haro knots (HH409) tracing the his-
tory of mass loss (Devine et al. 2000; Wassell et al. 2006). The
emission of the innermost regions, observed in far-UV emis-
sion lines, have been attributed to optically thin gas accreting
onto the stellar surface, a magnetically confined wind, or shocks
at the base of the jet (Deleuil et al. 2005; Swartz et al. 2005).
HD 163296 has been observed with several interferometers (see
Benisty et al. 2010, B10 hereafter). Using the largest set of inter-
ferometric data of a young star, we present here the first recon-
structed images of a complex young stellar object.
The article is organized as follow. Sect. 2 describes the im-
age reconstruction method and the methodology employed to
extract the best reconstructed image. Section 3 presents the re-
constructed images obtained in the H and K bands and their
analysis using simulated data generated from inner disk mod-
els. In Sect. 4, we describe the choices made during the image
reconstruction process, and discuss the physical meaning of the
features seen in the image, as well as the consequences for the
models commonly used. Finally, Sect. 5 summarizes our results
and provides some perspectives for the future.
2. Image reconstruction
2.1. Image reconstruction by MiRA
The principle of interferometry is to interfere coherently the light
coming from a single astronomical source from two or more in-
dependent telescopes (Lawson 2000; Malbet & Perrin 2007). An
interferometer measures a complex number referred to as the vis-
ibility. According to the Van Cittert-Zernicke theorem, this com-
plex visibility, V ei φ, is the Fourier transform of the object bright-
ness distribution at the spatial frequency of the observations,
given by the projected baseline in units of wavelength (B/λ). The
visibility amplitude, V , is related to the spatial extent of the emis-
sion, while the phase, φ, provides the location of the photocenter.
However, the requested infrastructure to carry out optical inter-
ferometry is complex and has led to a limitation in the number
of telescopes (Baldwin & Haniﬀ 2002). The main consequence
is to provide a sparse sampling of the spatial frequencies, the so-
called (u, v) plane. Moreover, the absolute value of the phase φ
is lost due to atmospheric turbulence that randomly modifies it.
However, by adding the phases of the fringes measured for each
baseline over a 3-telescope configuration, one can measure an
additional quantity, the closure phase, which is insensitive to the
atmospheric disturbance (Monnier 2003; Monnier et al. 2006).
The closure phase includes part of the Fourier phase informa-
tion, and is related to the global asymmetry of the emission: a
point-symmetric object has a zero closure phase. The main ob-
servables are therefore the squared visibility amplitudes, V2, and
the closure phases (CP).
The objective of the image reconstruction is to numerically
retrieve an approximation of the true brightness distribution of
the source given the interferometric measurements. To account
for the data, the Fourier transform of the sought image should
fit the measured complex visibilities. However, due to the sparse
(u, v) coverage, the image reconstruction problem is ill-posed as
there are more unknowns, e.g., the pixels of the image, than mea-
surements. Additional prior constraints are therefore required to
supplement the available data and retrieve a unique and stable
solution. A very general solution is to define the optimal image
to be the solution to the optimization problem (Thiébaut 2005;




fdata(x) + μ fprior(x)
}
with x > 0 and
∑
n
xn = 1 (1)
where x ∈ RN are the pixel values in the discretized image and N
the number of pixels. In problem (1) the strict constraints x > 0
and∑n xn = 1 account for the non-negativity and the normaliza-
tion of the brightness distribution. The objective function in the
optimization problem (1) is a joint criterion of two components:
– Minimization of the likelihood term fdata(x), which enforces
agreement of the sought image with the data. In practice, this
term is derived from the noise statistics. For instance, it is the
χ2 of the data for Gaussian statistics.
– Minimization of the regularization term fprior(x), which fa-
vors images that are the simplest or the smoothest according
to a priori assumptions.
The parameter μ > 0 is used to tune the relative importance of
the two terms so as to select the most regular image among all
those compatible with the data.
Many diﬀerent algorithms have been developed to solve
the image reconstruction problem from optical interferometry
data (e.g., Cotton et al. 2008; Thiébaut & Giovannelli 2009).
In this paper, we use the Multi-Aperture Image Reconstruction
Algorithm (MiRA; by Thiébaut 2008). MiRA is capable of deal-
ing with any available interferometric data (complex visibilities,
squared visibilities, closure phases, etc.), and has been success-
fully used to process real data (e.g., Lacour et al. 2008; Lacour
et al. 2009; Le Bouquin et al. 2009; Haubois et al. 2009). When
phases are missed because of the atmospheric turbulence, the
MiRA algorithm can directly fit the available interferometric
observables without explicitly rebuilding the missing phases.
Finally, one can choose the most eﬀective of various regular-
ization methods integrated into MiRA for the type of object ob-
served and check the eﬀect of the regularization on the resulting
image. MiRA directly attempts to solve the problem in Eq. (1)
using an iterative non-linear optimization algorithm (Thiébaut
2002). Because of the missing phases, the function to be mini-
mized is not however convex thus has several local minima. The
final image is therefore determined by the data, the choice of the
regularization (and its level), and the initial image.
2.2. Methodology used in this work
Systematic tests have been performed on the MiRA algorithm
by Renard et al. (in prep.; RTM10 hereafter) in which images
of ten astrophysical objects were reconstructed, for diﬀerent
(u, v) coverages and signal-to-noise ratios. Twelve regulariza-
tions were tested and images were reconstructed for a set of
weight factors μ. The optimal solution is the one that minimizes
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Fig. 1. Reconstructed images of HD 163296 in the H (left) and K bands (right), after a convolution with a Gaussian beam at the interferometer
resolution. The colors are scaled to the squared root of the intensity with a cut corresponding to the maximum expected dynamic range (see text
for details). The blue ellipse traces the location of the main secondary blobs, and the green dot-dashed ellipse corresponds to the location of the
rim in the B10 model, with its width given by the green dashed ellipses. North is up and east is left. The sub-panel in the right corner of each plot
indicates the Gaussian beam at the interferometer resolution, applicable to Figs. 3, 4, and 6.
the mean-squared distance between the model and the recon-
structed image. The RTM10 tests led to the following conclu-
sions:
– The total variation regularization (Strong & Chan 2003),
which minimizes the total norm of the image gradient, is the
best regularization method in most of the cases.
– The weight factor μ depends, within one order of magnitude,
on neither the amount of data, the signal-to-noise ratio, nor
the object type, but only on the type of the regularization
used. Each regularization has its best value for μ.
The chosen regularization for this work is therefore the total
variation and the weight factor μ is set to be 102. The eﬀect
of changing μ is discussed in Appendix B. As explained above,
because part of the phase information is lost, the image recon-
struction from squared visibilities and closure phases yields to
a criterion with multiple local minima. The solution depends
on the initial image used to start the iterative process. Diﬀerent
starting images, such as a Dirac or a random flux distribution
among pixels, were tested and, thanks to a good regularization
term and a suﬃcient number of data points, the solutions ob-
tained were always found to be the same. Here, we choose a
symmetric Gaussian as a starting image.
Once the parameters of the image reconstruction process
are set, the images can be reconstructed. The solutions are not
straightforward to analyze because of artifacts caused by the im-
age reconstruction process or the quality of the data set, e.g.,
voids in the (u, v) plane, error bars. There are no objective crite-
ria to distinguish between the actual structures from the object
and the artifacts caused only by the data structure. We there-
fore performed a comparative analysis between our results and
the results obtained from simulated data from the B10 model for
HD 163296. To do so, we simulated fake data sets, using the B10
model and the same (u, v) plane and errors as in the real data set.
Image reconstruction was also performed for the simulated data
in the same conditions and compared to the image model. This
comparative method is important to understand what could be
trusted in the actual reconstructed images and what could not.
2.3. Interferometry data set
The principal characteristics of the data set is summarized in this
section. A more detailed description is given in the Appendix A.
HD 163296 was observed with several interferometers. The large
data set comprises H and K-band data from VLTI (Benisty
et al. 2010), IOTA (Monnier et al. 2006), Keck-I (Monnier et al.
2005), and CHARA (Tannirkulam et al. 2008). This data set rep-
resents the largest set of interferometric data available so far for
a young stellar object. Since a trade-oﬀ has to be found between
enough data to pave the (u, v) plane and the wavelength depen-
dency of the observed object, we decided to reconstruct two dif-
ferent images, one in H and one in K band, using all the spectral
channels available in each band i.e. assuming the object to be
grey in each band (see Sect. 4.2 for further discussion).
3. Results and first image analysis
3.1. Reconstructed images in the H and K bands
Using the methodology described in Sect. 2.2, we reconstruct the
images of HD 163296 in the H and K bands. To produce a rendu
similar to that usually used in radio-interferometry, we convolve
all the resulting images with a Gaussian beam at the interferom-
eter resolution defined by the (u, v) plane. The resulting images
are plotted in Fig. 1 with a color scale and in Fig. 2 with linear
contours. As the minimum cut, we use the level corresponding
to the expected dynamic range (see Sect. 4.1 for the discussion
on how to compute this value).
At first look, the spot representing the star is unambiguous
and corresponds to the maximum of the images in the two bands.
Around this central spot, one can see many secondary blobs. In
the next section, we will discuss the level of confidence in these
blobs by comparing them to the results obtained on simulated
data from the B10 model. The main secondary blobs are con-
centrated in the center of the image around the brightest spot at
a distance of smaller than 4–5 mas. To show the location of these
secondary blobs, an ellipse is drawn using a dashed blue line in
Figs. 1 and 2 with a semi-major axis of 4.5 mas, an inclination
of ∼55◦, and a position angle of ∼155◦. When considering their
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Fig. 2. Contours of the reconstructed images of HD 163296 in the H (left) and K bands (right), after a convolution with a Gaussian beam at the
interferometer resolution. The contours vary linearly between the minimum cut corresponding to the maximum expected dynamic range and the
image maximum, with a step around 0.1.
Fig. 3. Reconstructed images of the B10 model of HD 163296 in the H (left) and K bands (right). The dashed green ellipse corresponds to the
location of the rim in this model. The models used are presented in the upper left corner. Same conventions as in Fig. 1.
repartition along the ellipse, we find that they are less numerous
at the bottom of the ellipse. The percentage of flux in these blobs
is around 30% in the K band and 24% in the H band.
Inside the ellipse, the central spot is not point-like. In the H
band, the central spot is extended, while in the K band the energy
is spread into two close separated spots. The emission does not
decrease slowly from the central spot towards the exterior but
instead shows a rapid decay before increasing again when cross-
ing the ellipse to finally decrease at large distances. We also note
that the ellipse and the central spots are not exactly centered,
although this result may not be relevant.
3.2. Comparison with simulated images from models
To analyze the artifacts in the images, we use the model of
HD 163296 presented in B10 (see the bottom right squares of
Fig. 3 for the H and K-band models) to simulate images with
the same conditions as the actual ones. The model is composed
of a star (producing 30% and 14% of the flux in the H and K
bands, respectively, estimated from spectral energy distribution
fitting), a dust rim located at 0.45 AU (∼3.6 mas) representing
16% (36%) in the H (K) band and a bright inner disk, from 0.1
to 0.45 AU, contributes to the remaining emission. The recon-
structed images of the model from simulated data with the same
(u, v) coverage and the same error bars as the real data are shown
in Fig. 3 for the H and K bands.
The analysis of the reconstructed images of the model in the
K band illustrates that the following structures are well retrieved
by the image reconstruction process:
– The dust rim, which is clearly visible at the right location
and appears as a somewhat blobby ellipse. We checked that
by changing the (u, v) plane filling, the blob location changes
but remains aligned along the ellipse.
– The energy inside the disk, which is more spread than if there
was only the star inside the dust rim in the model (see below).
This emission between the star and the rim represents the
bright inner disk.
– The skewness of the dust rim is visible in the reconstructed
images: the bottom part of the blobby ellipse has less flux
than the top part.
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Fig. 4. Reconstructed images of a geometrical model of HD 163296 with only a star plus a Gaussian ring in the H (left) and K bands (right). The
dashed green ellipse corresponds to the location of the rim in this model. The models are presented in the upper left corner. Same conventions as
in Fig. 1.
– The star, the dust rim, and the inner disk provide ∼15%,
∼30%, and ∼55% of the flux, respectively. We emphasize
that these values are in close agreement with the model.
The only structure that is not retrieved in the image is the hole
between the star and the bright inner disk, inside 0.1 AU, which
is too small to be resolved by the interferometer.
In the H band, the dust rim disappears in the reconstructed
image as a ring of blobs, but still seems to define the outer
boundary of the object. The main reasons are that the rim rep-
resents only 16% of the flux to be compared with 36% in the K
band, and, that the angular resolution is not high enough in the H
band data compared to the K band data (with the CHARA very
long baselines). For the dust rim to be seen in the H band, we
would need data on longer baselines and higher dynamics in the
reconstructed image (1000 at least, 2000 to be unambiguously
seen). As in the K band, the bright inner disk is also present in
the H band image as a large spot in the middle, which would not
have existed with the star only (see below), and represents 86%
of the total flux.
To demonstrate that the bright inner disk is clearly seen in
the reconstructed images, i.e., that the central spot includes more
energy than that from the star alone, reconstruction of a simpler
model is performed. This model is the same as the B10 model but
without the bright inner disk, i.e. a star surrounded by a Gaussian
ring. The star fluxes in the H and K bands remain the same and
the Gaussian ring accounts for 70% of the flux in the H band and
86% in the K band. Figure 4 clearly indicates that the star alone
does not spread across more than over 4 pixels in the K band
and 7 in the H band, which is less than in Fig. 3.
This analysis performed on existing models allows us to state
which features in the reconstructed images from Fig. 1 can be
trusted. We argue that the main secondary blobs present around
the main central spot are real. Their spatial distribution along an
ellipse and the intensity present between these peaks and the cen-
tral spot are also real. However, the clumpy structure of the ring
is probably not representative of the reality, but only of the actual
(u, v) plane. More observations at diﬀerent spatial frequencies
will probably change the actual position of these peaks along
the ellipse, which may be smoothed. However, we conclude that
the inclination and orientation of the observed distribution of
peaks along an ellipse are real. This orientation and inclination
are indeed very close to the ones fitted by B10 and Tannirkulam
et al. (2008), and are consistent with previous estimates at diﬀer-
ent wavelengths (Isella et al. 2007). The second feature that we
think is representative of the reconstructed image is that the cen-
tral spot is extended and not reduced to an unresolved point as
a point-like star would be. The shape of this central spot is cer-
tainly dependent on the filling of the (u, v) plane, although the
position of the centroid is certainly representative of reality.
4. Discussion
In this section, we discuss the reconstructed images.
4.1. Dynamic range
To compute the theoretical dynamical range of our image, we
use an estimator based on the one proposed by Baldwin & Haniﬀ
(2002)√
n
(δV/V)2 + (δCP)2 , (2)
where n is the total number of measurements, δV/V is the relative
error in the visibilities, and δCP is the error in the closure phases
(in radian). This number indicates the maximum contrast that
can be reached in the image given the data, i.e. the ratio of the
maximum of the image to the minimum value that can be trusted.
Applying Eq. (2) to the data, a dynamic range of 780 is found
in the K band. In the H band, for which there is fewer data and
the error bars are slightly larger, a dynamic range of 400 is com-
puted. Minimum cut levels of 1/780 and 1/400, respectively, are
applied to all the K and H figures.
4.2. Use of the spectral information
The decision to present one reconstructed image in the H and
one in the K band results from diﬀerent tests made on the
B10 model. A trade-oﬀ has to be made between ensuring that
we have enough data to pave the (u, v) plane and the wavelength
dependency expected from circumstellar disks. Because of the
intrinsic chromaticity of the object, we prefer to reconstruct two
separated images in the H and K bands, otherwise two separated
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Fig. 5. Combination of the reconstructed images of HD 163296 in a
two-color image (H band in green, K band in red). The blue ellipse
traces the location of the main secondary blobs of the K-band emis-
sion. The sub-panels indicate the Gaussian beam at the interferometer
resolution used in the convolution.
visibilities, sampling diﬀerent emitting regions, may correspond
to the same spatial frequency. We show in Fig. 5 the combina-
tion of both reconstructed images that illustrate complementary
features.
For each band, we used all the data points in the diﬀerent
spectral channels, assuming implicitly the object to be grey in
each separated band. Compared to the model, this method pro-
duces images with fewer artifacts than when reconstructing a
single broadband image with the average data for all spectral
channels. The (u, v) plane is indeed far more filled taking into
account all the wavelengths, because there are more spatial fre-
quencies.
4.3. Physical consequences for the models
We emphasize that we have obtained a new type of data in
the form of images reconstructed with limited assumptions. The
analysis of the results described in Sect. 3.2 is useful for distin-
guishing artifacts caused mainly by the shape of the (u, v) plane
from what we infer to be true features. In this section, we high-
light the new information provided by these images, but are also
aware that these new pieces of evidence have to be handled with
great care.
The ellipse described by the successive blobs in the recon-
structed image at a distance of 4–5 mas from the center of the
image and underlined by a blue dot-dashed line in Figs. 1 and 2
certainly traces an external ring. The characteristics of this ring
are not exactly the same as the rim found in the B10 model plot-
ted with a green dashed line in Figs. 1 and 2. The radius of the
ring is 0.55 AU instead of 0.45± 0.05 AU in the B10 model, the
inclination is 55◦ instead of 48◦ ± 2◦, and the position angle is
155◦ instead of 136◦ ± 2◦. The intensity is close to that of the
model with 30% of the total flux instead of 36%. The location
of the blobs diﬀers a little bit between the H and K bands: those
in the H-band image are closer to the center of the image than
those in the K-band image. This behavior could be explained by
a temperature gradient in the disk, which has a tendency to move
the peak of intensity closer to the center for the shorter wave-
lengths. We probably also need data on longer baselines (equiv-
alent to the K-band CHARA data) to resolve unambiguously the
external ring in the H-band image. This bright ring is not clear
evidence of a physical rim, which was proposed by Dullemond
et al. (2001). We propose that this feature instead traces an en-
hancement of the intensity caused by a change in the opacity in
the disk probably due to sublimation of dust.
We assume that the number of blobs along this ellipse
is representative of the azimuthal distribution of the intensity.
Following B10 who in their analysis proposed a model of a rim
with a skewed distribution of intensity along the ring (see Fig. 4),
we assume that the distribution of light along the blue ellipse
indicates that the actual ring of light is less luminous in the
south-west direction than in the north-east direction at least in
the K-band image. In the H-band image, there are blobs around
the central spot that do not appear in the reconstructed image of
the model. Does this mean that there is more flux in the exter-
nal ring than expected? Is the skewness factor more important
because the blobs appeared at one side only? Does the presence
of blobs in the south part of the ellipse rather than in the north
in the K-band image have some significance? To remain on solid
ground, we assume that the intensity varies along the distribution
of blobs, but do not have definitive data to determine the magni-
tude of this eﬀect. The departure from the axisymmetry may be
caused by an inclined surface of the disk or even a strong dust
opacity change.
The energy detected within the ellipse is certainly real: as
explained in Sect. 3.2, the central region, which contains about
70% of the flux, certainly does not originate in a single unre-
solved star but from an extended source. These results indepen-
dently confirm the conclusions of B10, without using any model.
Indeed, B10 were unable to fit the visibilities at higher spatial
frequencies without introducing some continuous emission in
the space between the rim and the star. They called this region
the inner disk. We do not know whether the shape of this central
source in the K-band image in the form of two spots is real or
not, since in the simulated image this central source also seems
to be decomposed into 3 single sources, which were not present
in the model. It might be only the eﬀect of the (u, v) plane cover-
age, but we cannot exclude too that it might be due to a hot spot
in the disk, although we should in principle then see it in the two
images. The reconstructed images cannot help us to determine
the origin of the inner disk emission, and ascertain whether it
comes from hot gas or very refractory grains. These unknowns
may be solved by combining high resolution spectroscopic ob-
servations in the near-infrared with advanced models that self-
consistently compute the emission of both dust and gas.
Finally, it remains unclear whether the non-zero value of the
closure phases found by B10 is caused by the contribution from
the inner disk not being exactly centered with the external ring.
This might be the case when the disk surface is flaring and the
system is seen with non-zero inclination. If the curvature of the
surface of the disk probed by our images is large enough, then
the ellipses tracing equal distances to the star will be shifted in
the polar direction.
4.4. Consequences on the image reconstruction
Since image reconstruction in optical interferometry remains in
its infancy, only a too sparse (u, v) coverage is available to recon-
struct an unambiguous image of a complex object and analyze it
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Fig. 6. Reconstructed image of the B10 model in the K band, using a
synthetic (u, v) plane obtained with 3 quadruplets (A0-K0-G0-I1, D0-
H0-G1-I1, E0-G0-H0-I1) at VLTI and the CHARA baselines (S1-W1,
W1-W2, S2-W2, E1-W1, E2-S2, S2-W1).
without the help of the model-fitting technique. Repeated com-
parisons between the model and the reconstructed image have
to be performed to avoid over-interpreting the structures in the
images. However, in all these cases, the image reconstruction
technique remains the only technique able to perform model-
independent analysis of the data and is a powerful tool to give
more credits to the models, derive tighter constraints, or even
reveal unexpected structures.
In the future, two aspects of the image reconstruction will be
important:
1. The homogeneity of the (u, v) plane: thanks to several tests
on the B10 model, we found that the global blobby as-
pect of the reconstructed image is almost certainly caused
by the non-homogeneity of the (u, v) plane. Indeed the re-
constructed images from a homogeneous (u, v) plane are
smoother. The holes in the (u, v) plane correspond to blobby
or point-like structures in the reconstructed images, and the
baselines for the observations have to be carefully chosen to
map the (u, v) plane as homogeneously as possible.
2. The quality of the measurements: the number of data points
and their associated errors can clearly determine the dy-
namic range of the image. A larger number of data points
and smaller error bars are needed to improve the dynamics
of the image.
These aspects are illustrated in Fig. 6 where data on the B10
model are simulated with a (u, v) plane for 3 quadruplets of tele-
scopes at VLTI, as oﬀered in the coming period P86 for the
AMBER instrument and later for the PIONIER visitor instru-
ment. The reconstructed image from these data contains fewer
artifacts than those from the actual data set. The advent of
the next generation imaging instruments at the VLTI, such as
GRAVITY, MATISSE, and VSI, with up to 8 telescopes, will al-
low us to study in detail the inner disk structure, to detect plane-
tary gaps and map outflows – bringing unambiguous constraints
on crucial mechanisms for star and planet formation.
5. Conclusion
Since the renewal of optical interferometry in the mid-70’s,
imaging using aperture synthesis between diﬀerent telescopes
Table A.1. Log of the data used for the image reconstruction.
Interferom. Obs. BP (m) # meas. Band Disp. Refs.
KI 2003 72–78 4 K BB M05
IOTA 2003–04 10–28 9 H BB M06
CHARA 2004–07 86–313 16 K BB T08
VLTI/ 2008 13–128 947 K 35 B10AMBER 544 H
Notes. BP is the projected baselines; Disp. is the spectral dispersion.
References are M05 (Monnier et al. 2005), M06 (Monnier et al. 2006),
T08 (Tannirkulam et al. 2008), B10 (Benisty et al. 2010).
has been attempted for all possible astrophysical topics follow-
ing the path opened by radio-interferometry with the Very Large
Array. Unfortunately, optical interferometry requires precisions
in the optical path delay 103 to 105 smaller than in the radio do-
main and therefore the development of large optical arrays has
been slower. Although images of stellar surfaces or binaries have
been obtained, no synthetic images have so far been possible at
the milli-arcsecond scale of complex young stellar objects.
This paper is the first one attempting to reconstruct images
of the close environment of a young star independent of any
a priori model by gathering many interferometric measurements
on the young star HD 163296 with various interferometers
(VLTI, IOTA, KeckI, and CHARA). Using the Multi-Aperture
Image Reconstruction Algorithm (MiRA), we have recon-
structed images of HD 163296 in the H and K bands. The quality
of the images compares well to those obtained 40 years ago with
the first three antennas of the Very Large Array. To assess the
reality of the features that are present, we have compared these
images with images obtained from simulated data using the best
known physical model of the environment of HD 163296 and
reconstructed with the same conditions of (u, v) plane and noise.
Those model-independent H and K-band images of the sur-
rounding of HD 163296 reveal several significant features that
we can relate to the presence of an inclined asymmetric disk
around HD 163296. We also detect a pre-eminent intensity at
the location of dust sublimation above a structure extending from
the central source with some diﬀerential eﬀect along the azimuth
that is not necessarily related to a puﬀed-up inner rim. Together
with a slight oﬀset of the central source compared to this bright
ring, we proposed this to be the signature of the flared surface of
a disk with a discontinuity caused by a opacity change.
These images confirm that the morphology of the close envi-
ronment of young stars is more complex than the simple models
used in the literature. We have also shown that having a more
uniform (u, v) plane coverage and higher measurement accura-
cies should help us to obtain higher quality images in the future.
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Appendix A: The data set in detail
The data used in this article comes from several interferome-
ters. The name of these facilities, the observation date, the pro-
jected baselines, the number of measurements, the spectral dis-
persion, and the references have been summarized in Table A.1.
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Fig. A.1. (u, v) plane coverage of the data used for the image reconstruction in spatial frequencies for the H (left) and K (right) bands. The diﬀerent
interferometers are plotted in diﬀerent colors and symbols.










































































Fig. A.2. Squared visibilities (up) and closure phases (bottom) in the H (left) and K (right) bands. The diﬀerent interferometers are plotted in
diﬀerent colors and symbols.
The (u, v) plane in the H and K bands is plotted in Fig. A.1.
The data (squared visibilities and closure phases) is displayed in
Fig. A.2. For a better view, a zoom on the VLTI data is shown
in Fig. A.3, with various colors for diﬀerent ranges of baseline
position angles.
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S. Renard et al.: Milli-arcsecond images of the Herbig Ae star HD 163296
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Fig. A.3. Squared visibilities in the H (left) and K (right) bands for the VLTI/AMBER data. The diﬀerent colors and symbols correspond to
diﬀerent baseline position angle ranges.
Fig. B.1. Reconstructed images of HD 163296 in the K band from simulated data of the B10 model (up) and from the real data (bottom), for
3 diﬀerent values of the weight factor μ. Conventions as in Fig. 1.
Appendix B: The effect of the regularization weight
The systematic tests performed in RTM10 shows that a weight
factor μ can be associated with a regularization term to within an
order of magnitude. In this appendix, we illustrate the eﬀect of
the μ factor on the reconstructed images, therefore determining
the influence of μ and demonstrating that μ = 102 is the best
value.
The upper part of Fig. B.1 presents the reconstructed im-
ages from the B10 model in the K band for 3 diﬀerent values
of the weight factor μ (1000, 100, 10). When comparing them
to the model (see the upper left corner of Fig. 3), the following
information can be extracted:
– In the left part of Fig. B.1, the image is too regularized,
meaning that too much weight is put on the regularization
term and not enough on the data. The reconstructed image
is too smooth and several structure are not visible, because
of the lack of distinction between the external ring and the
internal disk.
– In the right part of Fig. B.1, the image is insuﬃciently reg-
ularized, meaning that too much weight has been placed on
the data. The reconstructed image is far more blobby than the
original and the flux in the internal disk starts to disappear.
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– The ideal weight factor is shown in the middle part of
Fig. B.1. In this figure, all the diﬀerent characteristics of the
model are presented and it seems to provide the best recon-
struction between the three.
The same analysis can be performed on the reconstructed im-
ages from the real data and are illustrated in the bottom part of
Fig. B.1.
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Dans ce chapitre, je reconstruis des images d’autres objets jeunes. Ces nouvelles applica-
tions renforcent l’intérêt d’utiliser la reconstruction d’images comme technique d’analyse. Elle
permet en effet d’identifier plus directement les structures majeures de l’objet observé. Cepen-
dant, les applications confirment également la prudence à prendre lors de l’analyse des images
et l’importance de l’utilisation des modèles afin de détecter correctement les artéfacts dans
l’image, même lorsque l’objet est plus simple que celui détaillé au chapitre précédent.
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7.1 GW Ori, une étoile T Tauri
GW Ori (cf. table 7.1 pour un résumé de ses caractéristiques) est une des étoiles jeunes
les plus brillantes de type T Tauri, de type spectral K3V. Elle possède une luminosité totale de
∼70 L mais sa luminosité photosphérique ne serait que de 26 L, le reste étant dû à la présence
de matière circumstellaire (Mathieu et al. 1991). Elle possède un rayon stellaire de 5.6 R et
une masse de 2.5 M, la plaçant parmi les étoiles T Tauri les plus massives. Elle est âgée d’un
million d’années et se situe à une distance de 400 pc (Murdin & Penston 1977). GW Ori est éga-
lement un des rotateurs les plus rapides parmi les T Tauri (Bouvier et al. 1986; Hartmann et al.
1986). Finalement, elle possède un très large excès infrarouge (Cohen 1973; Cohen & Schwartz
1976) et une des plus fortes raies d’émission de silicate à 10 µm (Cohen 1980), indiquant la
présence de poussières circumstellaires.
Mathieu et al. (1991) découvrent en GW Ori une binaire spectroscopique 23. Sa période est
de 242 jours et ses composantes sont séparées de 1.1 UA, avec une orbite quasi-circulaire. La
composante primaire a une masse de 2.5 M et celle de la secondaire se situe entre 0.1 et 1 M.
L’inclinaison du système serait de 27˚. En combinant les mesures spectroscopiques et la SED,
Mathieu et al. (1991) modélisent GW Ori comme une étoile primaire entourée d’un disque
circumstellaire dans lequel le compagnon binaire creuse un sillon, créant une distribution de
poussière circumbinaire. La vitesse du centre de masse semble varier sur une période de 1000
jours, indiquant la présence éventuelle d’une troisième composante ou d’une perturbation dans
le disque associé au système. Artymowicz & Lubow (1994) utilisent les observations de SED
pour tester le scénario d’ouverture d’un sillon dans un disque circumbinaire et prédisent un
sillon entre 0.45 et 2 UA pour le système GW Ori.
Mathieu et al. (1995) réalisent des mesures sub-millimétriques de GW Ori. La source appa-
raît non résolue : la matière émettant à cette longueur d’onde est donc confinée dans un rayon de
500 UA. Un seul disque d’accrétion ne pouvant reproduire la SED en infrarouge et en millimé-
trique, la présence d’un disque circumbinaire plus lumineux est nécessaire, rejoignant le modèle
de Mathieu et al. (1991). En utilisant ce modèle, la masse du disque est estimée à 1.5 M, qui
comprend 40 à 50% de la masse stellaire totale. Mathieu et al. (1995) déterminent également
un angle de position de 56˚, très incertain car très peu résolu.
La complexité du système est renforcée par la présence d’éclipses, observées par diminu-
tion périodique de la luminosité dans la photométrie. Shevchenko et al. (1998) reportent que
ce phénomène a une période de 242 jours mais ne dure que de 1987 à 1992, après quoi les
périodes d’assombrissement disparaissent. Par contre, DeWarf et al. (2002) montrent une pho-
tométrie entre 1992 et 1997 qui décrit des variabilités cycliques sur une période de ∼1100 jours,
attribuées au troisième compagnon marginalement détecté par Mathieu et al. (1991). Une pe-
tite détection d’une variabilité à 242 jours est également reportée. Ces éclipses seraient dues à
une enveloppe plate de gaz et de poussière qui passe devant l’étoile. Cependant, cette binaire à
23. Une binaire spectroscopique est une étoile binaire dont le mouvement orbital est mis en évidence par la
variation de la vitesse radiale d’une ou des deux composantes du système. Cette vitesse est mesurée grâce à un
spectrographe, en observant le déplacement par effet Doppler-Fizeau des raies spectrales de l’étoile, dû à sa vitesse
orbitale le long de la ligne de visée.
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Table 7.1: Caractéristiques principales de GW Ori
Type spectral Distance Magnitude R? M? L? Âge
(pc) V H (R) (M) (L) (106) ans
K3V 300 9.9 7.1 5.6 2.5 70 1
Table 7.2: Données interférométriques de GW Ori.











H large bande Berger et al. (2005)2004 8–30 111
2005 14–36 6
éclipse nécessite une inclinaison très forte du système (83˚; Lamzin et al. 1998), en contradic-
tion avec l’inclinaison déterminée par Mathieu et al. (1991).
Najita et al. (2003) observent la raie d’émission en CO de GW Ori et déduisent que cette
émission ne provient pas du sillon, vu la localisation prédite avec une inclinaison de 27˚, mais
du disque circumbinaire et de un ou deux disques circumstellaires. Le profil de la raie est donc
consistant avec un large sillon, presque vide de matériel.
Avec des données interférométriques en infrarouge moyen sur l’instrument MIDI au VLTI,
Schegerer et al. (2009) confirment la masse importante du disque de ∼1 M et déduisent un
rayon externe de 360 UA. Hormis la luminosité, les paramètres stellaires et le taux d’accrétion
déduits de ses données sont consistants avec ceux de Calvet et al. (2004), déterminés sur le
spectre UV. Leur modèle parvient à reproduire les données MIDI sur une base de 56 mètres
mais aucun modèle n’arrive à reproduire celles de 88 mètres. De plus, ils testent un modèle
avec sillon sans poussière de 0.5 à 3 UA qui ne parvient pas à reproduire la SED en infrarouge
proche. Ils en déduisent que le sillon est soit rempli de poussière, soit sous forme non sphérique,
soit que le troisième compagnon stellaire non considéré dans le modèle pourrait influencer les
résultats.
GW Ori semble donc être un système très complexe et les modèles actuels ne parviennent
pas à reproduire l’ensemble des données existantes. L’imagerie en interférométrie proche infra-
rouge va permettre de déterminer la géométrie de GW Ori de manière non-ambiguë.
7.1.1 Données interférométriques en infrarouge proche
Les données interférométriques en infrarouge proche de GW Ori ont été obtenues avec l’in-
terféromètre IOTA (Berger et al. 2005). Elles sont détaillées à la table 7.2.
Ces premières observations interférométriques sur GW Ori ont permis de conclure qu’il
existe bien une troisième composante à une distance de ∼20 mas, responsable de ∼20% du flux
total du système en H. De forts résidus dans l’ajustement des CP et des visibilités indiquent
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Figure 7.1: Résultats de l’ajustement d’un modèle triple aux données interférométriques de
2003, 2004 et 2005. Les deux images correspondent à deux ajustements probables de la troi-
sième composante pour les données de 2005 (J.-P. Berger, communication privée).
que la deuxième composante, obtenue clairement par spectroscopie, est également présente
dans les données. Grâce à des observations à différentes époques, le mouvement de la troisième
composante est clairement identifié (cf. figure 7.1).
7.1.2 Reconstruction d’images de GW Ori
Les données étant très peu nombreuses durant les observations de 2003 et 2005, seules les
données de 2004 sont utilisables pour reproduire une image. La mise en évidence de la rotation
de la troisième composante entre les différentes époques exclut la possibilité de prendre en
compte toutes les données. Les données sont illustrées à la figure 7.4 sous forme de croix rouges
et procurent le plan (u, v) de la figure 7.3.
En suivant les mêmes contraintes qu’au chapitre précédent, la reconstruction d’images a été
effectuée avec les paramètres suivants :
– une taille de pixel de 0.5 mas
– une largeur d’image de 150 pixels
– une régularisation de type entropique avec un a priori gaussien, ajusté sur les données en
visibilités carrées, et un hyperparamètre µ = 10. A noter que j’ai réalisé une étude de la
régularisation et de l’hyperparamètre, identique à celle de MWC 275.
Le résultat de la reconstruction est présenté à la figure 7.2. L’image montre clairement que
GW Ori est un système triple, avec la binaire spectroscopique et une troisième composante plus
faible et plus éloignée.
Le fait que la binaire serrée ressorte aussi bien dans l’image prouve la possibilité de faire de
la super-résolution en reconstruction d’images. En effet, la limite de résolution de l’interféro-
mètre est de ∼5 mas, ce qui est supérieur à la séparation d’environ 3 mas de la binaire serrée.




Figure 7.2: Image re-
construite de GW Ori,
montrant clairement
les trois composantes




triple sur les données
(cf. section 7.1.3). Le
cadre en bas à gauche
indique la gaussienne
à la résolution de
l’interféromètre.
Table 7.3: Résultats des différentes méthodes utilisées sur les données GW Ori, A indique la
composante de référence, A–B la binaire serrée et A–C la binaire large.
Méthodes A–B A–C χ2 norm.Rapp. flux dist. (mas) Angle Pos. (˚) Rapp. flux dist. (mas) angle pos.(˚)
MiRA 0.7 3.5 -7 0.32 16 217 4.8
ajustement
binaire
– – – 0.325 18 207.5 27
ajustement
triple
0.53 ± 0.24 3.13 ± 0.21 4.49 ± 3.36 0.25 ± 0.04 17.03 ± 0.30 210.37 ± 1.72 5.3
Les paramètres du système triple, c.-à-d. le rapport de flux entre une référence (A) et les
2 autres composantes (B et C), la distance entre les composantes et l’angle de position, sont
mesurés sur l’image et indiqués à la ligne 1 de la table 7.3. La valeur du χ2 dans ce même
tableau est obtenu par TF de l’image. L’ajustement du résultat de MiRA avec les données est
illustré à la figure 7.4 en triangle vert.
7.1.3 Confirmation de l’image reconstruite par ajustement de modèle
Afin d’augmenter la confiance dans l’image reconstruite, j’ai réalisé un ajustement sur les
données de 2004 d’un modèle totalement indépendant des résultats de MiRA. Cet ajustement
se déroule en deux étapes :
1. Ajustement d’une binaire : dans un premier temps, j’essaie d’ajuster une binaire. La
binaire ne possédant pas beaucoup de paramètres (3, c.-à-d. le rapport de flux, la distance
et l’angle de position entre les 2 composantes), je calcule l’hypercube de χ2, explorant
toutes les valeurs réalistes des paramètres de la binaire. A partir de l’hypersurface de χ2
qui en résulte, j’en déduis le minimum global (cf. table 7.3, ligne 2 et figure 7.4 en cercle
bleu). La représentation graphique de ce cube de χ2 à la figure 7.5 permet de déterminer la
netteté du minimum et l’apparence possible de minima locaux ; la courbe du χ2 autour du
minimum donne également une estimation sur la précision du paramètre. Comme montré













Figure 7.3: GW Ori : couverture du plan (u, v) en termes de fréquences spatiales.




































Figure 7.4: Résultat graphique des différentes méthodes utilisées sur les données (visibilités
carrées à gauche et CP à droite) de GW Ori. En croix rouge, les données interférométriques ; en
triangle vert, les observables reconstruits par MiRA ; en cercle bleu, l’ajustement d’une binaire ;
en étoile noire, l’ajustement d’un système triple.
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Figure 7.5: Représentation graphique du cube de χ2 entre les données GW Ori et un modèle
binaire pour une exploration complète des valeurs plausibles des trois paramètres de la binaire :
le rapport de flux, la distance et l’angle de position.
à la table 7.3 (ligne 2), le χ2 n’est pas satisfaisant.
2. Ajustement d’une triple : afin de réduire l’écart entre le modèle et les données et mo-
tivé par la présence évidente d’un compagnon spectroscopique, une troisième étoile est
ajoutée au système. Dans ce second cas, je réalise une minimisation de χ2 par la méthode
classique de Levenberg-Marquardt 24 avec les 6 paramètres libres, 3 pour chaque binaire
en considérant une des composantes comme référence (A) et en la laissant fixe. Le ré-
sultat de l’ajustement précédent est utilisé comme point de départ pour la binaire large,
tandis que les paramètres de départ de la binaire serrée sont choisis de manière aléatoire.
Le résultat de l’ajustement par LM est montré dans la table 7.3 (ligne 3) et graphiquement
à la figure 7.4 (sous forme d’étoiles noires).
On constate que les résultats par ajustement de modèle et par reconstruction d’images sont
très similaires. Cette constatation est directement visible sur l’image reconstruite à la figure 7.2
où des croix correspondant à l’ajustement ont été ajoutées. Le résultat de la reconstruction
d’images est donc confirmé grâce à l’obtention d’un résultat similaire par une méthode complè-
tement indépendante.
Des données en vitesse radiale existent également sur GW Ori (D. Latham, communication
privée). Un ajustement simultané des vitesses radiales et des données interférométriques a été
tenté, sans résultat. Le but était de trouver les 6 inconnues qui déterminent l’orbite des com-
posantes. Cependant, l’ajustement simultané s’est avéré très lourd avec beaucoup de minima
24. L’algorithme de Levenberg-Marquardt permet d’obtenir une solution numérique au problème de minimisa-
tion d’une fonction, souvent non-linéaire et dépendant de plusieurs variables. Cette méthode effectue une minimi-
sation locale, et non globale.
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locaux. Aucune conclusion n’a pu en être extraite.
7.2 HD 45677, une étoile B[e]
L’étoile HD 45677, connue également sous le nom de FS CMa, est une étoile Be 25 possé-
dant un fort excès infrarouge. Les étoiles Be ne forment pas un ensemble homogène et sont
généralement classées en différents groupes (Lamers et al. 1998). Les étoiles présentant des ca-
ractéristiques similaires à HD 45677 sont appelées des étoiles B[e] (Allen & Swings 1976), fai-
sant référence à la présence de raies interdites en émission, comme [O I] et [Fe II] par exemple,
à côté de raies d’émission normales.
La classification spectrale de cette étoile est difficile à cause de la présence de fortes raies
en émission dans son spectre. Cependant, on s’accorde à dire qu’elle est de type B2 ; sa classe
de luminosité 26 est en revanche plutôt incertaine, mais probablement de classe IV à V (Israe-
lian et al. 1996; Cidale et al. 2001; de Winter & van den Ancker 1997). Les caractéristiques
principales de HD 45677 sont résumées à la table 7.4.
HD 45677 est souvent présentée dans la littérature comme le prototype des étoiles B[e]. Or,
il est difficile de déterminer son stage évolutif exact (de Winter & van den Ancker 1997; Lamers
et al. 1998). Ses raies d’émission suggèrent la présence de gaz circumstellaire, et, à cause de
l’absence d’une nébuleuse stellaire proche de l’étoile (Swings 1973), elle est souvent classée
comme une étoile évoluée. Cependant, certaines observations, comme l’absence de CO (1–0),
de SiO et d’OH et la présence de matière accrétante, suggèrent un objet plutôt jeune (de Winter
& van den Ancker 1997; Grady et al. 1993; Muratorio et al. 2006).
HD 45677 possède un disque et un jet bipolaire, mis en évidence par des mesures de polari-
sation (Coyne & Vrba 1976; Schulte-Ladbeck et al. 1992; Oudmaijer & Drew 1999; Patel et al.
2006) et de spectroscopie en ultraviolet (Grady et al. 1993).
Sitko et al. (1994); de Winter & van den Ancker (1997) étudient le comportement photomé-
trique de HD 45677 et concluent que les variations photométriques observées sont expliquées
par des obscurations, probablement dues à de larges grains circumstellaires créés lors d’un
événement explosif. Cet événement est identifié par Patel et al. (2006) à travers l’étude des
variations photométriques et polarimétriques comme un jet de matière non sphérique émis par
l’étoile qui aurait eu lieu vers les années 50.
Grady et al. (1993) mettent en évidence la présence de gaz accrétant sur l’étoile par spectro-
scopie UV et proposent HD 45677 comme une étoile jeune HBe massive entourée d’un disque
circumstellaire gazeux actif quasi vu par la tranche.
Dernièrement, Baines et al. (2006) affirment que HD 45677 serait une binaire large grâce
25. Les étoiles Be sont des étoiles de type spectral B dont le spectre montre de fortes raies en émission. Ce sont
des étoiles avec une grande vitesse de rotation et entourée d’un disque, responsable des raies d’émission.
26. La classe de luminosité permet de distinguer les étoiles en fonction de leur luminosité, de même que le type
spectral permet de les distinguer en fonction de leur température. Voir section "Notations et acronymes" pour le
classement.
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Table 7.4: Caractéristiques principales de HD 45677
Type spectral Distance Magnitude
(pc) V H
B2 1000 ± 500 8.1 6.3
à des études de spectro-astrométrie. Miroshnichenko (2007) propose que les objets tels que
HD 45677 sont en réalité des systèmes binaires qui ont subi récemment une phase d’échange de
masse rapide, associée à une perte de masse et à la formation de poussières. Il propose de les
appeler les étoiles FS CMa, d’après le prototype de cette classe.
Afin d’apporter des contraintes sur la nature de la matière circumstellaire, HD 45677 a éga-
lement été observé en interférométrie infrarouge, comme présenté dans la section suivante.
7.2.1 Données interférométriques en infrarouge proche
Les données interférométriques présentes sur HD 45677 proviennent de l’interféromètre
IOTA en bande H et font partie d’une étude sur l’asymétrie des disques autour des étoiles
jeunes, à travers la signature en phase de clôture (Monnier et al. 2006). HD 45677 montre un
objet très résolu, allongé et avec de larges signatures en CP et fait l’objet d’une étude paramé-
trique approfondie.
L’émission du disque est complètement résolue par la plus grande base de IOTA et contient
62%±3% du flux total, en accord avec la valeur déduite de la SED. Monnier et al. (2006) ajustent
dans un premier temps un anneau symétrique et un anneau gaussien mais trouvent de larges
résidus, dus aux structures allongées et obliques évidentes dans les visibilités carrées et les
phases de clôture. Le modèle d’un anneau incliné a un meilleur accord avec les données, mais
n’explique pas les larges signatures de CP, qui semblent venir d’une émission non homogène le
long de l’anneau. En autorisant une émission non homogène, le modèle, illustré à la figure 7.6
à gauche, permet de reproduire les données interférométriques, avec une position du maximum
d’intensité le long de l’anneau perpendiculaire au demi-grand axe de l’ellipse, ce qui est attendu
pour un disque évasé (Malbet et al. 2001, par exemple). L’angle de position de l’anneau est de
∼70˚ et est en accord avec celui observé par polarisation dans le visible (Coyne & Vrba 1976).
Les auteurs rejettent l’idée d’un objet jeune, la taille du disque étant trop large pour un système
jeune typique, à moins que cet objet soit justement dans sa période de transition au moment de
l’observation.
En plus des données IOTA, j’ai eu l’occasion d’observer cette étoile avec l’instrument AM-
BER au VLTI. Ces données ont été ajoutées en cours de thèse, en plus de celles récupérées sur
l’archive ESO. La reconstruction d’images a donc été réalisée en deux temps, une première fois
avec les données IOTA seules et une seconde fois en ajoutant les données VLTI. Les évolutions
de l’image et leur analyse associée sont présentées dans les sections suivantes. Un résumé des
données interférométriques est donné à la table 7.5. Le plan (u, v) et les données (visibilités
carrées et phases de clôture) sont illustrées respectivement aux figures 7.7 et 7.8.

































Figure 7.6: HD 45677 : modèle paramétrique (à gauche) et ajustement des visibilités de IOTA
avec deux modèles différents (à droite) (Monnier et al. 2006).
Table 7.5: Données interférométriques de HD 45677.
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Figure 7.7: HD 45677 : couverture du plan (u, v) en termes de fréquences spatiales en bande H.
Les différents interféromètres sont tracés en différentes couleurs et en différents symboles.


































Figure 7.8: HD 45677 : visibilités carrées (à gauche) et phases de clôture (à droite) en bande H.
Les différents interféromètres sont tracés en différentes couleurs et en différents symboles.
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7.2.2 Reconstruction d’images de HD 45677 à partir des données IOTA
seules
Les paramètres de l’image reconstruite, illustrée à la figure 7.9 à gauche, sont les suivants :
– taille de l’image : 150 × 150 pixels de 0.5 mas ;
– régularisation : variation totale avec un poids µ = 10, déterminé suite à des tests sur un
modèle.
Cette image montre clairement la localisation de l’étoile par une grosse tache au centre.
Quant à l’anneau, il est reconstruit sous forme d’une série de points diffus, localisé le long
d’une ellipse, reproduite en pointillé bleu à la figure 7.9 à gauche.
7.2.2.1 Analyse de l’image par reconstruction de modèles simples
Afin de me persuader de la pertinence de cette interprétation, j’ai eu recours à des modèles
simples. Cette méthode est proche de celle expliquée à la section 6.1 : à partir du modèle, je
simule des données en tenant compte du même plan (u, v) et des mêmes barres d’erreur que le
vrai jeu de données. Ensuite, j’utilise ce jeu de données simulées afin de reconstruire une image
du modèle.
Dans le cas de HD 45677, j’ai utilisé deux modèles :
1. une étoile et un anneau gaussien, illustré à la figure 7.11 en haut à gauche. Les para-
mètres de ce modèle ont été identifiée sur l’image reconstruite. La reconstruction de ce
modèle, sur la même figure en haut à droite, montre que l’anneau se reconstruit, non pas
de manière homogène, mais sous la forme d’une série de points diffus. Cette information
conforte l’interprétation faite dans l’image reconstruite à partir des vraies données : les
points le long de l’ellipse représentent probablement un anneau. Cependant, ce modèle
est assurément faux car symétrique. Or, HD 45677 montre une signature en CP impor-
tante, donc un objet asymétrique. Afin d’ajouter de l’asymétrie dans mon modèle simple,
j’ai identifié deux possibilités. Premièrement, je pourrais avoir une intensité non homo-
gène le long de l’anneau. Cependant, cette possibilité n’est pas encouragée par l’image
reconstruite, dont les points diffus se répartissent de manière plutôt homogène le long de
l’ellipse identifiée. Une autre possibilité est le décentrement de l’anneau par rapport à
l’étoile.
2. une étoile et un anneau décentré : ce modèle est illustré en bas à gauche de la figure 7.11
et sa reconstruction en bas à droite. L’image reconstruite du modèle montre une corres-
pondance satisfaisante avec la vrai image reconstruite. D’un point de vue physique, ce
modèle peut être dû à un disque évasé dont l’inclinaison suivant la ligne de visée donne
l’impression qu’un des bords du disque est plus proche de l’étoile que le bord opposé.
Cependant, si on compare l’anneau correspondant au modèle de Monnier et al. (2006), re-
présenté en vert à la figure 7.9, et l’ellipse identifié sur l’image reconstruite (en bleu), on constate
qu’il y a une grande différence entre les deux, en particulier du point de vue de la taille et de
l’angle de position des anneaux. En regardant plus attentivement, on constate que l’anneau cor-
respondant au modèle de Monnier et al. (2006) passe par presque tous les points diffus pris
en compte pour représenter l’ellipse bleu sauf deux (barrés par une croix rouge à la figure 7.9
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Figure 7.9: Images reconstruites de HD 45677 avec les données IOTA seules (à gauche) et en
ajoutant les données VLTI (à droite). Les ellipses en vert représentent l’anneau du modèle de
Monnier et al. (2006) avec sa largeur, tandis que l’ellipse en bleu indique la position de l’anneau
identifié sur l’image à partir des données IOTA seules. Les couleurs sont échelonnées avec la
racine carrée de l’intensité. Le nord est en haut et l’est à gauche. Le cadre indique la gaussienne
à la résolution de l’interféromètre.
Figure 7.10: Images reconstruites du modèle de HD 45677 (Monnier et al. 2006) avec les don-
nées IOTA seules (à gauche) et en ajoutant les données VLTI (à droite). Mêmes conventions que
la figure 7.9. Le cadre en bas à gauche indique la gaussienne à la résolution de l’interféromètre
et celui en haut à droite représente le modèle convolué à la résolution de l’interféromètre.
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Figure 7.11: HD 45677 : les 2 modèles simples (à gauche) et leur reconstruction respective (à
droite) utilisés lors de l’analyse de l’image reconstruite avec les données IOTA uniquement. Les
couleurs sont échelonnées à la racine dixième de l’intensité pour les modèles et à la racine carrée
pour les images reconstruites. Le nord est en haut et l’est à gauche.
à gauche). Se pourrait-il que ces 2 points soient en réalité des artéfacts ? La réponse à cette
question a été amenée avec certitude par les données VLTI.
7.2.3 Prise en compte des données VLTI/AMBER
La reconstruction d’images de HD 45677 en tenant compte des données IOTA et VLTI est
illustrée à droite de la figure 7.9.
Dans un premier temps, on constate que cette image possède des points diffus beaucoup
plus allongés que l’image reconstruite à partir des données IOTA seules. Cet effet est dû aux
nouvelles données : les données VLTI proviennent essentiellement d’un triplet de télescopes
alignés, entraînant une forte asymétrie et un allongement important dans une direction.
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Malgré cet effet, on constate directement que les points inclus dans l’ellipse dans la section
précédente étaient bel et bien des artéfacts et que l’image reconstruite est en accord presque
parfait avec le modèle de Monnier et al. (2006).
Afin de confirmer l’accord entre le modèle de Monnier et al. (2006) et l’image reconstruite,
j’ai reconstruit également le modèle, dans les mêmes conditions que les vraies données. Ces
reconstructions, avec les données IOTA seules et les données IOTA et VLTI simultanément, sont
illustrées à la figure 7.10. En comparant les images reconstruites du modèle et celles à partir des
vraies données, on constate que la ressemblance est très forte, confirmant que le modèle est une
bonne représentation des données, même si l’image reconstruite possède toujours un meilleur
χ2 (cf. figure 7.12 et table 7.6).
Les images du modèle nous permettent également de ne pas sur-interpréter l’image. En effet,
on aurait pu croire à la présence de flux à l’intérieur de l’anneau, car la reconstruction d’images
en reproduit. Cependant, ce flux interne est également retrouvé dans l’image du modèle, alors
qu’il n’y en avait pas dans l’image de référence. Cette constatation prouve directement que ce
flux est un artéfact et montre la pertinence de la méthodologie employée décrite à la section 6.1.
Le fait que le modèle de Monnier et al. (2006) correspond toujours bien à l’apport de nou-
velles données à plus grandes bases est un résultat assez important. En utilisant uniquement les
données IOTA, comme décrit dans le papier de Monnier et al. (2006), les données s’arrêtaient
juste à l’endroit du minimum de visibilité, rendant impossible la distinction précise entre un
modèle de type anneau (dont les visibilités remontent dans le deuxième lobe) ou de type disque
continu (dont les visibilités restent constantes), comme illustré à la figure 7.6 à droite. Suite
à l’ajout de nouvelles données sur le VLTI avec de plus grandes bases, on a pu prolonger la
courbe de visibilité et montrer que le modèle de Monnier et al. (2006) est encore valable.
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Table 7.6: χ2 normalisés pour le modèle de Monnier et al. (2006) et l’image reconstruite.
Méthodes Données IOTA Données IOTA+VLTI
MiRA 5.9 4.5
Modèle 11.2 11.2




























































Figure 7.12: HD 45677 : visibilités carrées (en haut) et phases de clôture (en bas) pour les don-
nées IOTA seules (à gauche) et les données IOTA et VLTI (à droite). Les données, l’ajustement
de MiRA et l’ajustement du modèle sont tracés avec différentes couleurs et différents symboles.
Conclusions et perspectives
Le but de mon travail de thèse était d’utiliser la technique de reconstruction d’images afin
d’analyser l’environnement proche des étoiles jeunes. Jusqu’à présent les données interféromé-
triques étaient analysées par modélisation, possédant deux inconvénients principaux : premiè-
rement, elle nécessite le choix d’un modèle, et donc une connaissance a priori forte de l’objet
observé. Deuxièmement, les modèles sont généralement simples, réalisés à l’aide de 2 ou 3
composantes physiques uniquement. Or, les objets jeunes sont des objets soumis à de nom-
breux phénomènes physiques (accrétion, éjection, jet, vent, etc.). On s’attend donc à ce qu’ils
soient beaucoup plus complexes que ce qui est actuellement modélisé. L’avantage de la recons-
truction d’images est de fournir une image sans idée précise de l’objet observé. Cette image est
non seulement plus facile à analyser, mais également aussi complexe que nécessaire.
D’un point de vue pratique, la reconstruction d’images se résout comme un problème in-
verse mal posé, car le problème contient plus d’inconnues (les pixels de l’image) que de don-
nées. Il est donc nécessaire d’ajouter des contraintes au problème, appelées régularisations.
Ces contraintes sont généralement basées sur une connaissance a priori de l’objet : distribution
d’intensité positive, objet lisse, objet compact, etc.
Partie algorithmique : bilan
Dans ce cadre, la partie algorithmique de ma thèse a consisté en l’étude du terme de régula-
risation. En réalisant des tests systématiques sur l’algorithme MiRA, j’ai comparé les termes de
régularisation généralement cités dans la littérature, et ce pour différents objets astrophysiques
et différentes conditions d’observations.
Suite à ces tests, j’en ai déduit les paramètres optimaux pour la reconstruction d’images
suivant la structure générale de l’objet à reconstruire et le nombre et la qualité des données à
disposition. Il en est ressorti que le terme de régularisation le plus adéquat est celui de variation
totale qui minimise le gradient total de l’image. Cependant, la régularisation qui permet un
lissage tout en conservant les bords francs des objets n’a pas été testée et doit probablement
donner de très bons résultats également. En ce qui concerne l’hyperparamètre µ qui règle le
poids de la régularisation, il s’est avéré essentiellement dépendant du type de régularisation. Il
reste néanmoins une dépendance avec les structures de l’objet et la taille du pixel à analyser. A
la place de l’hyperparamètre µ, il se peut que le terme de vraisemblance soit plus facile à utiliser,
car il possède un domaine de variation moindre, mais il est nécessaire de faire une étude globale
incluant différentes statistiques de bruit. De plus, il est extrêmement sensible à l’exactitude des
barres d’erreur, qui sont elles-mêmes difficiles à évaluer. Il faudrait également déterminer si ce
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critère est utilisable en pratique.
En ce qui concerne les données, j’ai pu constater que le nombre de données est un facteur
plus critique que leur rapport signal-à-bruit. Actuellement, pour un temps d’observation donné,
il est préférable d’utiliser un temps d’exposition court et d’effectuer un maximum de mesures.
Pour le futur, dans le cadre de la reconstruction d’images, il est plus avantageux d’augmenter
le nombre de télescopes à recombiner que d’en augmenter leur taille. Bien que non testée, on
s’attend à ce que l’homogénéité de la couverture (u, v) soit un point critique (comme prouvé sur
les reconstructions à partir des données réelles).
Partie astrophysique : bilan
Après la détermination des paramètres adéquats pour reconstruire une image, je me suis in-
téressée au côté astrophysique de ma thèse : l’application de la technique à des données d’étoiles
jeunes. Bien qu’utilisée de façon routinière dans le domaine radio, la reconstruction d’images
en interférométrie infrarouge en est à ses débuts. Avec un maximum de 4 télescopes recombinés
simultanément, la couverture du plan (u, v) qui en résulte est très clairsemée. Malgré l’applica-
tion de paramètres optimaux, cette couverture (u, v) ne permet pas de reconstruire une image
non ambiguë et évidente à analyser lorsque la complexité de l’objet augmente. Des allers et
retours entre un modèle de l’objet et l’image reconstruite doivent être mis en place afin de dis-
tinguer les structures réelles des artéfacts et d’éviter de sur-interpréter les structures de l’image.
La première application de la méthode a été réalisée sur une Herbig Ae, MWC 275, et a
permis de publier la première image de l’environnement proche d’une étoile jeune complexe.
Cette image a révélé la présence d’un disque asymétrique incliné autour de l’étoile ainsi qu’une
augmentation de l’intensité au rayon de sublimation de la poussière. Bien qu’elle ne permet
pas de distinguer entre les différents modèles en compétition pour décrire l’environnement des
étoiles jeunes, l’image reconstruite confirme la présence d’un environnement étendu beaucoup
plus complexe que ce qui est actuellement modélisé. Cette étude a également révélé que la
majorité des artéfacts dans l’image sont dus aux trous dans le plan (u, v). Il est donc impératif de
choisir prudemment les bases lors des observations : plus le plan (u, v) sera homogène, meilleure
sera l’image.
J’ai également pu réaliser d’autres reconstructions d’images. L’image de la T Tauri GW Ori
a confirmé la présence d’une troisième composante à côté de la binaire et ce résultat a été
confirmé par une technique indépendante. Une étude sur l’étoile B[e] HD 45677 a montré qu’il
faut rester prudent lors de la détermination des artéfacts dans l’image.
Futur de la reconstruction d’images en interférométrie infrarouge
Malgré les complications liées au faible nombre de télescopes disponibles actuellement, la
reconstruction d’images reste l’unique méthode permettant d’analyser des données interféro-
métriques sans hypothèse a priori quant à la physique de l’objet. Elle permet donc de renforcer
la confiance dans un modèle, d’en apporter de nouvelles contraintes ou encore de révéler des
structures inattendues dans l’objet observé.
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La reconstruction d’images va avoir une nette progression grâce à l’arrivée de nouveaux
instruments dédiés à l’imagerie interférométrique au VLTI. Dans un premier temps, Pionier
(Precision Integrated-Optics Near-infrared Imaging ExpeRiment), un instrument visiteur, va
permettre de recombiner 4 télescopes simultanément et d’obtenir des données avec grande pré-
cision. Les instruments de seconde génération vont permettre de doubler le nombre de téles-
copes actuellement combinés au VLTI :
– Gravity (Gillessen et al. 2010) est un instrument interférométrique travaillant dans l’in-
frarouge proche à 4 télescopes, dédié à l’imagerie à référence de phase des objets faibles.
Il a été approuvé par l’ESO et est actuellement en cours de développement. Son objectif
scientifique principal est l’étude du centre de notre galaxie.
– Matisse (Lopez et al. 2008) est le successeur de MIDI. C’est un instrument interféro-
métrique travaillant dans l’infrarouge moyen à 4 télescopes. Ses objectifs scientifiques
incluent l’environnement proche des étoiles jeunes, la formation des étoiles massives, le
vent et la poussière des étoiles évoluées, l’environnement des étoiles chaudes, les AGN et
la détection directe des exoplanètes. Il a également été approuvé par l’ESO et est actuel-
lement en cours de développement.
– VSI (Malbet et al. 2008) est également dédié à l’imagerie en recombinant de 4 à 6 téles-
copes. Il travaille dans l’infrarouge proche et est le successeur de l’instrument AMBER.
Il possède des objectifs scientifiques très larges, tels que la formation des étoiles et des
planètes, l’imagerie des surfaces stellaires, les étoiles évoluées, les vents stellaires, les
AGN et les trous noirs supermassifs. Il n’a pas encore été approuvé par l’ESO car il est
nécessaire d’obtenir 2 nouveaux ATs pour éviter une combinaison simultanée d’ATs et
d’UTs.
Grâce à cette augmentation importante du nombre de télescopes utilisés simultanément, la
reconstruction d’images deviendra l’outil de base de l’analyse en interférométrie infrarouge,
comme il est actuellement en radio. L’étude détaillée à des résolutions inférieures à l’UA va se
développer considérablement et va devenir accessible pour de nombreux sujets astrophysiques
(illustré à la figure 13), tels que, dans le domaine des objets jeunes, la structure interne des
disques, la détection d’un sillon formé par des planètes ou encore la géométrie des jets et des
planètes. Cependant, même si le nombre de télescopes augmente, il reste toutefois limité et c’est
la flexibilité au niveau du choix des configurations qui sera déterminante dans un futur proche.

































































































Figure 13: Reconstructions d’images réalisées dans le cadre de la phase A de VSI. De gauche à
droite et de haut en bas : lentille microgravitationnelle (4 UTs) ; disque protoplanétaire (6 ATs) ;
surface d’une étoile super-géante (6 ATs) ; collision de vent stellaire dans un système binaire
massif composé d’une étoile Wolf-Rayet et d’une étoile de type O (6 ATs).
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Reconstruction d’images d’autres objets
astrophysiques
Durant ma thèse, j’ai eu l’occasion de participer à la reconstruction d’une image d’un objet
astrophysique différent des objets jeunes. Il s’agit d’une étoile de type Mira. Ces étoiles sont
des étoiles géantes rouges de faible masse (∼ 1 M). Elles montrent des variations importantes
de magnitude (∆V ≈ 9) sur de longues périodes (∼ 1 an) et finiront par évoluer en une nébu-
leuse planétaire ou une naine blanche. Leur perte de masse importante de l’ordre de 10−6 M/an
est l’une des sources les plus importantes de l’enrichissement chimique du milieu interstellaire.
C’est pourquoi leur étude peut permettre de mieux comprendre leur rôle dans l’évolution chi-
mique des galaxies.
Avec de larges diamètres et de fortes luminosités, les étoiles Mira sont des objets favoris
pour l’interférométrie infrarouge. Grâce au spectrographe d’AMBER et à la possibilité de dé-
placer les ATs du VLTI, des observations interférométriques quasi continues dans les domaines
spectral et spatial ont pu être obtenues sur l’étoile Mira T Lep durant un temps suffisamment
court (par rapport à la variabilité de l’étoile).
L’algorithme MiRA ne permettant pas d’utiliser l’information spectrale, nous avons réalisé
une reconstruction d’images indépendante pour chaque longueur d’onde mesurée. Cependant,
le nombre de données dans chaque canal spectral n’étant pas suffisant pour reconstruire une
image utilisable pour l’analyse, une reconstruction d’images en deux temps a été employée :
1. Pour la première étape, nous avons complété artificiellement le jeu de données en faisant
l’hypothèse de symétrie radiale : pour chaque longueur de base, les données sont iden-
tiques quelque soit l’angle de position de la base. L’amplitude et le signe de ces pseudo-
données ont été obtenus respectivement à partir des mesures du spectre de puissance et
des phases de clôture. L’algorithme MiRA a ensuite été utilisé avec une régularisation de
lissage pour reconstruire un premier jeu d’images.
2. La seconde étape utilise les images de l’étape précédente comme support avec une régula-
risation quadratique (Le Besnerais et al. 2008). Chaque longueur d’onde est reconstruite
séparément et les images finales sont illustrées à la figure 4 du papier présenté ci-après.
Le résultat de la reconstruction d’images a été complété par ajustement des données avec un
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modèle simple, constitué d’une étoile et d’une enveloppe.
Ces images ont apporté la confirmation de l’existence d’une enveloppe moléculaire sphé-
rique à 0.1 UA de la photosphère. Les images reconstruites confirment la structure générale
de l’étoile centrale partiellement obscurcie par une enveloppe moléculaire avec opacité chan-
geante. A 1.7 µm, l’enveloppe devient opticalement fine et l’émission correspondante apparaît
comme un anneau entourant l’étoile. Ce résultat a fait l’objet d’un communiqué de presse.
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ABSTRACT
Context. Diﬀuse envelopes around Mira variables are among the most important sources influencing the chemical evolution of galax-
ies. However they represent an observational challenge because of their complex spectral features and their rapid temporal variability.
Aims. We aimed at constraining the exact brightness distribution of the Mira star T Lep with a model-independent analysis.
Methods. We obtained single-epoch interferometric observations with a dataset continuous in the spectral domain (λ = 1.5−2.4 μm)
and in the spatial domain (interferometric baselines ranging from 11 to 96 m). We performed a model independent image reconstruc-
tion for each spectral bin using the MIRA software. We completed the analysis by modeling the data with a simple star+layer model
inspired from the images.
Results. Reconstructed images confirm the general picture of a central star partially obscured by the surrounding molecular shell of
changing opacity. At 1.7 μm, the shell becomes optically thin, with corresponding emission appearing as a ring circling the star. This
is the first direct evidence of the spherical morphology of the molecular shell. Model fitting confirmed a spherical layer of constant
size and changing opacity over the wavelengths. Rough modeling points to a continuum opacity within the shell, in addition to the
CO and H2O features. Accordingly, it appeared impossible to model the data by a photosphere alone in any of the spectral bins.
Key words. techniques: interferometric – stars: AGB and post-AGB – stars: atmospheres – stars: individual: T Lep – stars: mass-loss
1. Introduction
Among the Asymptotic Giant Branch members, Mira stars are
low-mass (1 M), large-amplitude (ΔV ≈ 9), long-period vari-
ables (≈1 yr), evolving toward the planetary nebula and white
dwarf phases. Their important mass-loss rate, of the order of
10−6 M/year, significantly aﬀects their evolution and is one of
the most important sources for the chemical enrichment of the
interstellar medium. A better understanding of these late stages
of stellar evolution may help shed light on this important player
in the chemical evolution of galaxies. Due to their large diame-
ters and high luminosities, Mira variables are a favorite target for
observations at high angular resolution in the optical and near-
infrared (NIR) wavelengths. The wealth of aperture-masking
and long baseline interferometric information has strongly ad-
vanced the study of molecule and dust formation (Perrin et al.
1999; Thompson et al. 2002; Woodruﬀ et al. 2004; Ohnaka
2004; Ireland & Scholz 2006; Ragland et al. 2006). The global
picture is an onion-like structure with molecular layers and dust
shells surrounding the photosphere, the latter animated by var-
ious activities (pulsations, convection, wave-shocks) crucial to
explain the mass-loss process and the structural evolution.
To fully characterize the structure of a Mira star’s atmo-
sphere, one would need the complete intensity map at all wave-
lengths and all pulsation phases, recorded over a large number
of pulsation cycles. The majority of recent studies concentrated
on the spectral and/or the phase dependence. They overcame the
? Based on observations collected at the VLTI, ESO-Paranal, Chile.
issue of the exact brightness distribution by using either inte-
grated quantities (such as diameter, Millan-Gabet et al. 2005;
Woodruﬀ et al. 2008), or the direct comparison of a few interfer-
ometric measurements with geometric (Mennesson et al. 2002;
Perrin et al. 2004) or dynamic models of pulsating atmospheres
(Ohnaka et al. 2006; Wittkowski et al. 2007, 2008). To study the
brightness distribution, the diﬃculty lies in collecting a suﬃcient
amount of spatial information in a period of time shorter than the
typical life-time of the expected structures, and within spectral
bins small enough to spectrally resolve the molecular bands (for
which completely diﬀerent intensity maps are expected).
In this work, we present a multi-wavelength, spatially re-
solved observation of the single star T Lep. This Mira variable
has a spectral type of M6e-M9e and V-band magnitude vary-
ing from 7.3 to 14.3 (Samus et al. 2004). For the ephemeris, we
use a Modified Julian Day of last maximum brightness T0 =
54 446 days and a pulsation period of 380 days (based on the
last cycles observed by AAVSO), instead of the 368 days from
Whitelock et al. (2000). The mass-loss has been estimated to be
7.3 × 10−7 M/year by Loup et al. (1993). The most prominent
spectral features expected in the NIR comes from water vapor
and also CO. The shapes and widths of these molecular bands
depend on the stellar phase.
We present the dataset in Sect. 2, with a special emphasis
on the observations and data reduction. Image reconstruction is
presented and discussed in Sect. 3. We model the data in Sect. 4
with a simple star+layer model inspired by Perrin et al. (2004).
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Table 1. Observation log.
Date T Lep phase Baselines Spectral range
2008-10-10 0.80 G2-G0-K0 1.5087−2.3191 μm
2008-11-04 0.86 D0-H0-G1 1.4287−2.4413 μm
2008-11-06 0.87 A0-D0-H0 1.4287−2.4238 μm
2008-11-10 0.88 E0-G0-H0 1.4287−2.4413 μm
2. Observations and data reduction
Data were collected at the Very Large Telescope Interferometer
(VLTI, Haguenauer et al. 2008) with the spectrograph AMBER
(Petrov et al. 2007) covering simultaneously the J-, H- and
K-bands with a spectral resolution of R ≈ 35. Even though
J-band fringes have been properly recorded in several observa-
tions, we decided to discard them from the analysis of this paper
since the data quality is significantly worse than for longer wave-
lengths. The majority of the observations have been obtained by
the FINITO fringe-tracker (Le Bouquin et al. 2008). When the
conditions were unstable, we used FINITO in group-tracking
mode (instead of phase-tracking). This mode reduces the sen-
sitivity to unstable atmospheres at the cost of a clearly reduced
instrumental contrast. We used 4 configurations of 3 Auxiliary
Telescopes (ATs) each. Data for the A0-D0-H0, D0-H0-G1
and E0-G0-H0 configurations were obtained within a few days
of each other while data with G2-G0-K0, extracted from the
archive, was obtained about 1 month before as shown in Table 1.
Concerning the wavelength tables, we performed a rough ab-
solute calibration by cross-correlating our observed spectra with
an atmospheric model. We found a systematic oﬀset of 0.08 ±
0.02 μm with respect to the initial AMBER table.
Observations of calibrator stars with smaller angular diame-
ters were interleaved with observations of T Lep. We were able
to reach an average observation frequency of about 25 min per
calibrated point. This appeared to be crucial to properly sample
the instrumental and atmospheric transfer function (TF). This
also allowed us to manually discard the obvious outlier mea-
surements without degrading the spatial coverage of our dataset
too much. Additionally, we discarded all observations where
the FINITO locking ratio was lower than 60%. Raw visibil-
ity and closure phase values were computed using the latest
public version of the amdlib package (version 2.2, Tatulli &
AMBER consortium 2007) and the yorick interface provided
by the Jean-Marie Mariotti Center. We used our own software to
calibrate the instrumental and atmospheric TF (see Fig. 1 for an
example). We estimated the uncertainty on the TF with the dis-
persion between the consecutive points obtained for each obser-
vation of a calibration star. This dispersion generally dominated
the other sources of error (mainly the diameter uncertainty of
calibrators) and was propagated to the uncertainties on the cali-
brated visibilities and phases obtained for T Lep. Figure 2 shows
the final UV-plane coverage of all observations that successfully
passed all steps of the data reduction and calibration quality con-
trol. The east-west direction is favored because of the geometry
of the telescope triplets used. Visibility curves are displayed in
Fig. 3.
Looking at the interferometric data, we found that the gen-
eral picture of T Lep significantly departs from a simple disk
or Gaussian. It is composed of at least two diﬀerent features:
one has a characteristic size 5−7 mas and the other 11−16 mas.
The exact size of these components and the flux ratio de-
pend on the wavelength. This is qualitatively in agreement with
a complex stellar atmosphere surrounded by molecular shells
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Fig. 1. Example of observation sequence, on the baseline G0-H0 and



















Fig. 2. Projected baselines (UV-plane) in meters of the complete
AMBER dataset on T Lep.
closure phase (departure from 0−180 deg up to 90 deg in the
H-band and 30 deg in the K-band) indicated the presence of
asymmetries either in the shells or in the photosphere itself.
Interestingly, we were not able to reproduce correctly the in-
terferometric data with simple geometrical models such as
Gaussian + Gaussian, or limb-darkened disk (LDD) + Gaussian,
even when disregarding the closure phases. This was our main
motivation to attempt to reconstruct an image.
3. Image reconstruction
Our dataset is perfectly suited to spectro-spatial inversion, where
the spectral and the spatial dimensions are treated together as-
suming a certain number of degrees of freedom in each space.
Unfortunately the necessary algorithms are not yet available,
and we had to solve the problem independently for each spec-
tral bin. We performed the image reconstruction with the MIRA
software (Thiebaut 2008; Cotton et al. 2008). In spite of the ap-
parent completeness of the dataset, we expected that it would
not be straightforward to produce images: (i) the geometry of
the VLTI array makes the east-west direction privileged; (ii) the
necessary use of closure phases makes the phase information
three times less rich than that of the visibilities. Therefore, a
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Fig. 3. Visibility profiles V(Bλ) from AMBER/VLTI, compared to the star+layer model of Perrin et al. (2004). The horizontal axes are the spatial
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Fig. 4. Reconstructed images of T Lep with the MIRA software for several AMBER spectral bins across the H and K bands. The interferometric
beam size is displayed in the bottom-right part of each image. Spatial scale is in mas. The white circles in the first column represent the average
radius for the molecular layer (Φl ∼ 15 mas) and for the central star (Φl ∼ 5.8 mas), extracted from the modeling of Sect. 4. It corresponds to the
respective diameters of 2.5 and 1 AU (assuming 5.95 ± 0.70 mas parallax from van Leeuwen 2007). The mean surface brightness ratio between
the photosphere and the molecular environment is around 10%.
2-step image reconstruction strategy was specifically elaborated.
The first step consisted of building a radially symmetrical image
from the data. Only the baseline length was considered. The am-
plitude and sign of these pseudo data (which are all real due to
the assumed symmetry) were derived from the measured power
spectrum and sign of the closure phases respectively. We then
used MIRA with a strong smoothness regularization to recon-
struct the first stage images. The second step uses these bright-
ness distributions as a support for a quadratic regularization of a
2D brightness map (Le Besnerais et al. 2008). Each of the spec-
tral channels was processed separately. Resulting final images
are presented in Fig. 4.
The recontructed images clearly highlight two components.
The brighter central component corresponds to the photosphere,
with a linear radius of 100 R (assuming a parallax of 5.95 mas
from van Leeuwen 2007). The second component is the molecu-
lar layer (molsphere), characterized by the high spectral depen-
dency of its apparent morphology. Within the molecular absorp-
tion bands (1.5−1.6 μm, 1.75−2.15 μm, 2.3−2.5 μm), the shell
is optically thick and appears, projected toward the observer, as
a circular disk. Between these bands, absorption by molecules is
not as strong, and the shell becomes optically thin. It appears as
a projected ring encircling the photosphere (1.6−1.75 μm). The
lack of data points in the second lobe at 2.2 μm (see Fig. 3) pre-
vented the algorithm from reconstructing the inner gap between
the molecular shell and the photosphere. Instead, it resulted in a
decreased contrast between the molsphere and the photosphere.
Each spectral bin has been reduced and imaged indepen-
dently. These images are in good agreement. It provides a strong
indication that the MIRA algorithm is not inverting the statistical
noise present in the data. Possible correlations may still origi-
nate from the calibration noise (atmospheric turbulence) and the
use of common calibrator stars. However, these sources of errors
are unlikely to give rise to such a coherent pattern as observed
in Fig. 4. These images are a strong argument for a shell-like
geometry of the molecules within the atmosphere.
4. Intensity profile modeling
In addition to reconstructed images of the molecular shells,
we used a simple radiative transfer model developed by Perrin
et al. (2004) to derive the physical parameters of the system.






















Fig. 5. Size and optical depth of the layer surrounding the photosphere,
as extracted by a fit of the visibility curves (Sect. 4). The dashed curve
is a fit with H2O and CO opacities assuming Tl = 1800 K (Verhoelst,
private communication). A continuum opacity of τ ≈ 0.2 was added.
This model consists of a uniform disk star that emits radiation
with a black body spectrum (Φ?, T?), surrounded by a spherical
layer with no geometrical thickness. The layer is characterized
by a size, a temperature and an optical depth (Φl, Tl, τl). Such
an analytic model can be compared to our wealth of observa-
tions without requiring time-consuming computations. We have
also preferred to use an ad-hoc geometrical model rather than
a self-consistent hydrodynamical model in order to easily give
some geometrical flexibility to the fitting process. Other types
of models will be discussed in further publications. We allowed
the layer size and optical depth to be wavelength dependent,
but not its temperature nor the stellar parameters. We were able
to reproduce the visibility curves with the following parameters
T? = 3500 K, Tl = 1800 K, Φ? = 5.8 mas and the chromatic
quantities of Fig. 5. According to the good overlay of the vis-
ibility curves in Fig. 3, all spectral features observed in Fig. 5
are real. However, our fit shows important correlations between
T?, Tl and the average level of τl (≈1). Additional spectroscopic
inputs may be needed to provide definite measurements of these
quantities.
The model is able to reproduce the wavelength dependency
of the visibility break around Bλ = 20. Our data strongly suggest
that the star+layer geometry is a good proxy for the real inten-
sity profile and strengthens the result we had obtained with our
imaging technique. It also gives a strong argument suggesting
that the opacity eﬀect explains most of the apparent size changes,
without requiring important changes in the layer size (which was
wavelength-independent in previous studies).
Following computations of Verhoelst et al. (2006), we mod-
eled the spectral dependency of the optical depth as a sum of
water vapor (mainly contributing in the range 1.75−2.15 μm),
and CO (below 1.75 μm and above 2.3 μm). However, we had
to add a continuum opacity of constant value ≈0.2 to be able
to fairly reproduce the observed curve. Accordingly, the optical
depth of the layer is always greater than 0.4 over the complete
spectral range: it is impossible to see the photosphere alone. The
presence of this continuum opacity, as well as the discrepencies
in the fit, will require adapted modeling before being understood.
The simple star+layer model was able to reproduce almost
all the visibility points with V > 15% but clearly failed at higher
spatial frequency. An important feature in the visibility curves is
the increase of contrast with baseline observed around Bλ = 45
for the spectral bins around 1.8 μm. It could be tempting to iden-
tify it as a “visibility second lobe” following a “visibility null”
(confirmed by the closure phases). This visibility lobe is appar-
ently no longer observed around 1.9 μm and above. The only
way to continuously remove a visibility null is i) to fill it with
unresolved flux; or ii) to displace it to infinite spatial frequencies
by smoothing the corresponding edge; and iii) to add important
asymmetries so that the visibility becomes a complex number
around the null. The two first cases are not plausible in our case
because the visibility around Bλ = 45 never reaches 0 in the
entire dataset. We conclude that the visibility profiles cannot be
explained by an axisymmetric distribution continuous in wave-
length. Undoubtedly, such an eﬀect would have been missed
with a less complete spectral and/or spatial coverage.
5. Conclusions
We believe this letter presents the first interferometric observa-
tions of a Mira star with a dataset almost continuous in the spec-
tral and in the spatial domain. Obtaining it in a short amount of
time has been made possible by the use of the AMBER spectro-
graph associated with the relocatable ATs of VLTI.
Individual spectral channel image reconstruction was
achieved using the MIRA software. It provides confirmation of
the existence of a spherical molecular shell at ≈1 AU of the pho-
tosphere. Between 1.5−2.4 μm we did not find any spectral re-
gion where the brightness profile of T Lep can be explained by
a single Gaussian or a single LDD. Conversely, when using a
simple radiative transfer model we never found an optical depth
less than 0.4 for the layer surrounding the photosphere. Rough
modeling points to a continuum emission within the molecular
shell, in addition to the CO and H2O features.
Acknowledgements. J.B.L.B. thanks the complete VLTI team. We acknowl-
edge the use of the AAVSO International Database, of the Smithsonian/NASA
Astrophysics Data System, and of the Centre de Donnees Astronomiques de
Strasbourg. All graphics were drawn with the freeware yorick.
References
Cotton, W., Monnier, J., Baron, F., et al. 2008, in SPIE Conf., 7013
Haguenauer, P., Abuter, R., Alonso, J., et al. 2008, in SPIE Conf., 7013
Ireland, M. J., & Scholz, M. 2006, MNRAS, 367, 1585
Le Besnerais, G., Lacour, S., Mugnier, L. M., et al. 2008, in IEEE Journal of
Selected Topics in Signal Processing
Le Bouquin, J.-B., Abuter, R., Bauvir, B., et al. 2008, in SPIE Conf., 7013
Loup, C., Forveille, T., Omont, A., & Paul, J. F. 1993, A&AS, 99, 291
Mennesson, B., Perrin, G., Chagnon, G., et al. 2002, ApJ, 579, 446
Millan-Gabet, R., Pedretti, E., Monnier, J. D., et al. 2005, ApJ, 620, 961
Ohnaka, K. 2004, A&A, 424, 1011
Ohnaka, K., Scholz, M., & Wood, P. R. 2006, A&A, 446, 1119
Perrin, G., Coudé du Foresto, V., Ridgway, S. T., et al. 1999, A&A, 345, 221
Perrin, G., Ridgway, S. T., Mennesson, B., et al. 2004, A&A, 426, 279
Petrov, R. G., Malbet, F., Weigelt, G., et al. 2007, A&A, 464, 1
Ragland, S., Traub, W. A., Berger, J.-P., et al. 2006, ApJ, 652, 650
Samus, N., Durlevich, O. V., et al. 2004, VizieR Online Data Catalog, 2250, 0
Tatulli, E., & AMBER consortium 2007, A&A, 464, 29
Thiebaut, E. 2008, in SPIE Conf., 7013
Thompson, R., Creech-Eakman, M. J., & van Belle, G. 2002, ApJ, 577, 447
van Leeuwen, F. 2007, Hipparcos, the new reduction of the raw data (Springer)
Verhoelst, T., Decin, L., van Malderen, R., et al. 2006, A&A, 447, 311
Whitelock, P., Marang, F., & Feast, M. 2000, MNRAS, 319, 728
Wittkowski, M., Boboltz, D. A., Ohnaka, K., et al. 2007, A&A, 470, 191
Wittkowski, M., Boboltz, D. A., Driebe, T., et al. 2008, A&A, 479, L21
Woodruﬀ, H. C., Eberhardt, M., Driebe, T., et al. 2004, A&A, 421, 703
Woodruﬀ, H. C., Tuthill, P. G., Monnier, J. D., et al. 2008, ApJ, 673, 418
Annexe B
Validation des compétences des docteurs :
« Le Nouveau Chapitre de la Thèse » r
Durant ma thèse, j’ai eu l’occasion de suivre la formation intitulée "Validation des compé-
tences des docteurs : « Le Nouveau Chapitre de la Thèse » r ". Proposée par l’ABG (Association
Bernard Grégory), elle consiste à valoriser la thèse de doctorat comme une première expérience
professionnelle de gestion de projet. Ces objectifs se déclinent en trois points :
– savoir présenter son sujet de recherche et ses compétences dans un langage non acadé-
mique ;
– identifier l’ensemble des compétences, scientifiques et non scientifiques, acquises et mises
en oeuvre durant la thèse ;
– définir les pistes professionnelles qui en découlent et se préparer à la rédaction de CV
adaptés.
En suivant un canevas précis, cette formation débouche sur la réalisation d’un document d’une
dizaine de pages présenté ci-après.
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Ste´phanie RENARD
E´cole doctorale : E´cole doctorale de physique de l’Universite´ de Grenoble
Spe´cialite´ : Astrophysique et milieux dilue´s
Organisme de rattachement : Laboratoire d’Astrophysique de Grenoble (LAOG) & Centre de
Recherche Astrophysique de Lyon (CRAL)
Mentor : Jean-Christophe Klein
Reconstruction d’images de l’environnement proche des
e´toiles jeunes : vers la compre´hension de la formation
plane´taire
Date probable de pre´sentation orale du  NCT  :
Sujet acade´mique de la the`se : Imager les zones de formation des plane`tes autour des e´toiles jeunes
dans le cadre de reconstruction d’images pour le VLTI.
Nom des directeurs de the`se : Fabien Malbet & E´ric Thie´baut
Date probable de soutenance : octobre 2010
1 Cadre ge´ne´ral du projet de recherche
1.1 Pre´sentation du sujet de the`se : contexte, objectifs et enjeux
Depuis le jour ou` j’ai pris conscience de l’Univers infiniment grand qui nous entoure, je n’ai
cesse´ de m’interroger sur le pourquoi et le comment de la cre´ation de choses aussi complexes que
le Soleil, les plane`tes et finalement, l’eˆtre humain. Quoi de plus naturel alors que de me retrouver
a` pre´sent plonge´e dans une the`se en astronomie ! Le sujet de ma the`se se rattache a` la question de
la formation des plane`tes. Pour re´pondre a` cela, j’ai observe´ des objets de notre galaxie appele´s
“jeunes” en comparaison de notre Soleil car ne posse´dant pas encore de plane`tes, mais ayant toutes
les caracte´ristiques pour en former. En effet, a` la place des plane`tes, on trouve un disque rempli de
gaz et de poussie`re.
Mais comment peut-on les observer ? L’enjeu est impressionnant : les e´toiles se trouvent a` plus de
5 millions de milliards de kilome`tres de notre Terre et j’essaie d’observer des de´tails allant de 0.1 a`
10 fois la distance entre la Terre et le Soleil, valant 150 millions de kilome`tres. J’ai donc recours a`
des instruments, appele´s “de haute re´solution angulaire”, permettant d’observer des de´tails un million
de fois plus petits que le degre´. A l’instar d’un zoom d’un appareil photo, plus un te´lescope est grand,
plus les de´tails observables sont petits. Dans mon cas, j’ai besoin d’un te´lescope d’une centaine de
me`tres de diame`tre. Actuellement, pour des raisons techniques, les te´lescopes les plus grands ne
font que dix me`tres. Pour atteindre les grandeurs ne´cessaires, une technique permet de contourner
cette difficulte´ : l’interfe´rome´trie. Elle consiste a` observer simultane´ment avec plusieurs te´lescopes.
Ce faisant, les de´tails observables ne sont plus lie´s a` la taille d’un seul te´lescope mais a` la distance
entre les te´lescopes. E´tant plus e´vident de placer cent me`tres entre deux te´lescopes que de re´aliser
un te´lescope unique de cent me`tres de diame`tre, cette ide´e lumineuse a permis d’observer les de´tails
ne´cessaires au sujet qui me pre´occupe.
Le gros inconve´nient de l’interfe´rome´trie est que l’on n’observe plus des images. Duˆ au proce´de´
optique employe´, nous avons acce`s a` une mesure, appele´e visibilite´, qui peut eˆtre the´oriquement relie´e
a` l’image elle-meˆme a` condition de posse´der une infinite´ de mesures. En pratique, cette infinite´ est
impossible a` atteindre et l’analyse des donne´es est effectue´e par l’interme´diaire d’un mode`le choisi a
priori. Ce travail est plutoˆt limitatif car les mode`les employe´s sont des mode`les ge´ome´triques simples,
parfois tre`s e´loigne´s de la complexite´ de l’objet. Le but de ma the`se est d’utiliser un algorithme
afin de reconstruire une image a` partir des donne´es interfe´rome´triques. L’avantage principal est,
premie`rement, de faciliter l’analyse car une image est plus e´vidente a` interpre´ter, et, deuxie`mement,
de ne plus limiter l’interpre´tation a` des objets simples choisis a priori, mais a` des objets complexes
plus proches de la re´alite´.
Dans le cadre de´taille´ ci-dessus, l’objectif technique de ma the`se est l’optimisation de l’outil de re-
construction d’images pour les donne´es disponibles a` ce jour. L’objectif scientifique est l’application
a` des observations d’objets jeunes, avec confrontation des re´sultats a` ceux obtenus jusqu’a` pre´sent.
Cette the`se a un enjeu important pour la communaute´ internationale scientifique s’inte´ressant a`
la formation stellaire et plane´taire, et plus particulie`rement aux e´toiles jeunes, en apportant de nou-
velles contraintes sur les mode`les utilise´s jusqu’a` pre´sent et en fournissant les premie`res images de
l’environnement proche des objets jeunes. D’un point de vue plus technique, la validation d’un algo-
rithme de reconstruction d’images et la de´termination d’une me´thodologie pour obtenir des re´sultats
optimaux avec cet algorithme ont un impact non ne´gligeable pour le futur de l’interfe´rome´trie : graˆce
a` l’arrive´e imminente de nouveaux instruments permettant d’obtenir de plus en plus de donne´es de
meilleure qualite´, la reconstruction d’images deviendra l’outil de base pour l’analyse des donne´es en
interfe´rome´trie infrarouge. De plus, un enjeu socie´tal pourrait e´galement de´couler de ma the`se, pour
son apport dans la compre´hension de la formation des plane`tes.
2
1.2 Environnement du projet
Universite´, laboratoires et e´quipes
Dans le cadre de ma the`se, je suis e´tudiante du Poˆle de Recherche et d’Enseignement Supe´rieur
(PRES)  Universite´ de Grenoble . D’un point de vue recherche, cette universite´ comprend 93 la-
boratoires, plus de 5000 chercheurs et enseignants-chercheurs et un peu moins de 3500 doctorants,
re´partis dans 14 e´coles doctorales. Elle est associe´e a` 5 centres de recherche internationaux et 9
centres nationaux. Parmi les 5 e´tablissements pre´sents, je fais partie de l’Universite´ Joseph Fourier
(UJF), s’occupant des sciences, des technologies et de la sante´. L’UJF comprend 4 poˆles de recherche
avec 1700 doctorants dont 1350 sont inscrits a` l’UJF, donnant en moyenne 300 the`ses soutenues par
an.
J’effectue ma the`se en co-tutelle entre le Laboratoire d’Astrophysique de Grenoble et le Centre
de Recherche Astrophysique de Lyon, avec une re´partition en temps respective de 80% et 20%. Le
Laboratoire d’Astrophysique de Grenoble (LAOG) existe depuis une trentaine d’anne´e et est une
unite´ mixte de recherche de l’UJF et du Centre National de la Recherche Scientifique (CNRS). Il
est e´galement membre de l’Observatoire des Sciences de l’Univers de Grenoble (OSUG) et est situe´
sur le campus universitaire de Saint-Martin d’He`res. Il comprend 114 personnes (au 1 janvier 2010)
dont 75 permanents et 16 doctorants, rattache´s a` une seule e´cole doctorale (Physique). Les recherches
effectue´es au LAOG sont de´die´es a` la compre´hension de notre Univers allant des e´toiles proches
aux galaxies lointaines. Les activite´s du laboratoire sont consacre´es, d’une part, a` la re´alisation et
l’utilisation d’instruments pour l’observation des astres et, d’autre part, au de´veloppement de the´ories
et de simulations permettant d’expliquer ces observations. Au sein du laboratoire, les recherches sont
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Figure 1: Organigramme du LAOG
Je fais partie des deux plus grosses e´quipes du laboratoire :
– l’e´quipe FOST s’occupe de la compre´hension des me´canismes engendrant la formation des
e´toiles et des plane`tes, ainsi que l’e´tude des plane`tes et syste`mes plane´taires exte´rieurs au noˆtre.
Ma the`se e´tant de´die´e a` l’e´tude des objets jeunes pour en comprendre la formation plane´taire,
elle se place naturellement dans le projet de cette e´quipe.
– l’e´quipe GRIL est l’e´quipe de recherche instrumentale du LAOG. Elle s’occupe a` la fois de la
construction et du de´veloppement d’instruments ou de nouveaux concepts. L’ensemble de ses
re´alisations est fait graˆce a` un travail en amont de Recherche et De´veloppement en collabora-
tion avec des partenaires industriels de la recherche, notamment a` Grenoble. Le LAOG s’est
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fortement implique´ dans la re´alisation d’instruments de pointe de´die´s spe´cifiquement a` la haute
re´solution angulaire pour les tre`s grands e´quipements europe´ens, dont l’interfe´rome´trie. Cette
dernie`re e´tant l’outil dominant de ma the`se, elle fait e´galement partie du projet de l’e´quipe.
Le LAOG entretient e´norme´ment de collaborations avec d’autres laboratoires nationaux d’astro-
physique (a` Grenoble, a` Paris, a` Marseille, etc.) mais e´galement avec des laboratoires R&D dans le
cadre de l’e´quipe GRIL (CEA-LETI par exemple). Il a e´galement des contacts nombreux avec l’inter-
national, e´tant l’un des partenaires majeurs du programme d’instrumentation de l’European Southern
Observatory (ESO), et est membre de re´seaux europe´ens (tels que Constellation, Jet Set). Ses colla-
borations de´passent e´galement l’Europe avec des partenaires aux E´tats-Unis, en Asie, au Bre´sil, au
Chili, etc. La collaboration qui touche plus particulie`rement ma the`se est celle de l’instrument in-
terfe´rome´trique AMBER (entre Nice, l’Allemagne et l’Italie), que j’ai eu l’occasion d’utiliser lors de
mes observations au Chili.
Le Centre de Recherche Astrophysique de Lyon (CRAL) est e´galement une unite´ mixte de re-
cherche sous la tutelle de l’Universite´ Claude Bernard Lyon 1 (UCBL), de l’E´cole Normale Supe´rieure
de Lyon (ENS-L), et du CNRS. Son activite´ se de´ploie sur deux sites : celui de l’Observatoire a` Saint-
Genis-Laval, et celui de l’ENS-L, dans le 7e`me arrondissement de Lyon. Il a e´te´ fonde´ en 1995 et
ses activite´s de recherche se de´clinent en quatre e´quipes. Le sujet de l’e´quipe A.I.R.I. (Astrophysique
et Imagerie aux Re´solutions Interfe´rome´triques), comprenant 13 personnes et dont je fais partie, est
la haute re´solution angulaire (comme l’interfe´rome´trie) et son application a` quelques cas astrophy-
siques. Son activite´ se de´cline en 3 the`mes : l’astrophysique, la recherche expe´rimentale et algorith-
mique (dont la me´thode de reconstruction d’images pre´sente dans ma the`se) et l’instrumentation a`
haute re´solution angulaire.
Moyens mobilise´s pour le projet
Les moyens mobilise´s pour mon projet sont essentiellement pratiques, avec un bureau de 20 me`tres
carre´s partage´ entre 4 doctorants et un ordinateur fixe mis a` disposition au de´but de la the`se. Une
secre´taire est relie´e a` chaque e´quipe pour ge´rer les commandes et les missions. J’ai e´galement utilise´ le
centre de calcul de l’OSUG et effectue´ des observations au Chili avec l’un des plus grands te´lescopes
europe´ens, le Very Large Telescope Interferometer (VLTI), a` l’aide de l’instrument AMBER.
Concurrence
La concurrence au niveau de ma the`se est quasi inexistante. Le milieu de recherche en astrono-
mie est plutoˆt base´ sur un syste`me de collaborations. Dans le cadre de ma recherche, il existe 4-5
algorithmes de reconstruction d’images diffe´rents, disponibles ou non a` la communaute´. Les donne´es
utilise´es deviennent publiques un an apre`s leur date d’observation. Ce dernier point est le seul a`
m’avoir un peu pousse´ dans le rythme de travail afin de publier avant que d’autres ne le fassent la
premie`re image d’un objet jeune complexe.
1.3 Mon parcours personnel vers la the`se
Le choix d’une the`se en astrophysique s’est naturellement impose´ lors de mon parcours. De´ja` for-
tement inte´resse´e par le spatial, j’ai suivi des e´tudes d’inge´nieur en physique avec une spe´cialite´ en
techniques spatiales a` l’Universite´ de Lie`ge en Belgique. Le programme contenant beaucoup de cours
sur les techniques mais un seul sur l’astrophysique, j’ai voulu effectuer mon stage de fin d’e´tudes
dans un laboratoire d’astrophysique, si possible a` l’e´tranger pour une plus grande ouverture. Les col-
laborations entre Lie`ge et Grenoble existaient de´ja` et un sujet de stage m’a e´te´ propose´, adapte´ a` mes
compe´tences et a` mes attentes : a` la fois technique mais avec une application sur des objets astrophy-
siques. Ma premie`re expe´rience dans le domaine de la recherche m’ayant beaucoup plu, j’ai pris la
de´cision de poursuivre dans cette voie en effectuant une the`se. Je me suis tout naturellement porte´ vers
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le re´seau de´ja` connu, le laboratoire de Grenoble et celui de Lie`ge. A Lie`ge, j’avais la possibilite´ de
choisir librement mon sujet, et donc de poursuivre ce que j’avais commence´ lors de mon stage. A Gre-
noble, en revanche, les 4-5 sujets de the`se avaient de´ja` e´te´ de´finis. Afin de m’aider dans mon choix,
j’ai discute´ avec plusieurs personnes me permettant de rassembler un maximum d’informations, que
ce soient sur les personnes implique´es, les moyens mis en oeuvre, les sujets propose´s ou la vie de
doctorant a` Grenoble et a` Lie`ge. Mon choix de´finitif de lieu s’est finalement porte´ vers Grenoble,
pour une question de pre´cision du sujet et d’encadrement pre´sent (directeurs de the`se et e´quipes),
sans compter que je connaissais de´ja` l’environnement graˆce a` mon stage. Parmi les sujets, j’ai choisi
celui qui avait un coˆte´ astrophysique ainsi qu’un coˆte´ technique, surtout que je retrouvais la technique
de´ja` employe´e lors de mon stage. Avant la fin de mon stage, j’ai donc rencontre´ mon futur directeur de
the`se, que je connaissais de´ja` pour son implication dans mon travail de fin d’e´tudes. Cette rencontre
lui a permis de m’exposer plus en de´tail le sujet et de s’assurer que j’avais les compe´tences techniques
ne´cessaires a` la bonne re´alisation du projet. J’ai de´couvert quelqu’un qui avait de´ja` de l’expe´rience
dans l’encadrement de the`se et dans l’enseignement. Graˆce a` des objectifs bien de´finis, le de´marrage
de la the`se e´tait une e´tape bien planifie´e. Par contre, j’e´tais libre d’y introduire ma contribution ou
de modifier le´ge`rement le parcours en cours de route, a` condition que le tout forme toujours un sujet
homoge`ne. Cette liberte´ et cet optimisme dans le bon de´roulement de la the`se m’ont tout de suite
conquis.
2 De´roulement, gestion et couˆt estime´ du projet
2.1 Pre´paration et cadrage du projet
Facteurs a` risque et a` succe`s
Le premier facteur a` risque identifie´ dans la the`se e´tait son financement. En effet, il n’e´tait pas
assure´ et il fallait de´crocher une bourse ministe´rielle, attribue´e par l’e´cole doctorale. Cette bourse
s’obtient suite a` un concours, ou` le doctorant pre´sente le sujet devant une commission d’une quin-
zaine de personnes. Plusieurs re´pe´titions avec mon futur directeur de the`se ont donc e´te´ organise´es
pour me pre´parer a` cet entretien. Mis a` part le proble`me du financement, mon futur directeur de the`se
est quelqu’un de tre`s occupe´ et le proble`me de l’encadrement pouvait se poser. Mais cet aspect ne
m’a jamais beaucoup freine´, sachant que premie`rement le sujet e´tait suffisamment important a` ses
yeux pour qu’il y accorde le temps ne´cessaire, et deuxie`mement, meˆme en cas de proble`me, je ne
craignais pas d’aller trouver d’autres membres de l’e´quipe pour de´bloquer la situation, ce que j’avais
de´ja` expe´rimente´ lors de mon stage.
Du point de vue des facteurs a` succe`s, j’en avais pointe´ quelques-uns. Le sujet e´tait avant tout in-
novant : il n’existait aucun travail sur la reconstruction d’images en interfe´rome´trie optique applique´e
aux objets jeunes. Par ailleurs, meˆme la technique de reconstruction n’avait pas encore e´te´ amene´e
au LAOG. Ce point pourrait eˆtre estime´ comme un facteur a` risque, mais la the`se se de´roulant en
co-tutelle avec le cre´ateur de l’algorithme, le risque e´tait limite´. J’avais e´galement la possibilite´ de
commencer le coeur du sujet presque directement : des donne´es a` traiter e´taient de´ja` disponibles,
meˆme s’il e´tait pre´vu que d’autres viendraient en cours de the`se. Il y avait e´galement une ide´e pre´cise
du de´roulement des premiers mois. Et le dernier point, je connaissais et j’appre´ciais de´ja` l’environ-
nement et l’ambiance dans lesquels j’allais devoir travailler durant les trois prochaines anne´es, ce qui
est un facteur loin d’eˆtre ne´gligeable a` mes yeux.
Mobilisation financie`re et aspect contractuel
D’un point de vue plus pratique, seuls les financements internes a` l’e´quipe e´taient pre´vus pour la
mobilisation, a` raison d’une demande moyenne de 3000e par an concernant mon sujet.
Les seuls aspects contractuels sont le contrat doctoral, d’une dure´e de 3 ans, avec l’Universite´
Joseph Fourier, le re`glement inte´rieur du laboratoire et la charte informatique sur l’utilisation des re-
5
sources informatiques et des services Internet du CNRS. Aucun contrat de confidentialite´ n’intervient
dans ma the`se.
2.2 Conduite du projet
Les e´tapes du projet
Les e´tapes du projet sont pre´sente´es a` la Figure 2 et sont de´crites ci-apre`s.
Domaine technique Domaine scientifique
Temps
Etape 1. Prise en 
main
Etape 2. Validation 
technique
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Figure 2: Les e´tapes du projet
E´tape n˚1 : Prise en main. La bibliographie est une e´tape incontournable de toute the`se se plac¸ant
dans un contexte de´ja` existant. La lecture d’un certain nombre d’articles m’a permis de me familiariser
avec mon sujet, bien que la compre´hension comple`te a` la premie`re lecture soit difficile. En paralle`le,
j’ai commence´ par prendre en main les donne´es de´ja` a` ma disposition et j’ai appris a` les lire avec
le langage informatique YORICK pour pouvoir les pre´senter sous forme de graphique. La deuxie`me
partie fut de prendre en main l’algorithme permettant de reconstruire les images. Avec mon directeur
de the`se, nous nous sommes rendus a` Lyon ou` j’ai fait la connaissance de mon co-directeur de the`se.
E´tape n˚2 : Validation de la technique. Cette e´tape comprend 2 points : la compre´hension de la
technique de reconstruction d’images et sa validation. La validation s’effectue graˆce a` des donne´es
simule´es a` partir d’un objet virtuel. Connaissant l’objet de de´part, les re´sultats par la reconstruction
peuvent eˆtre analyse´s. Dans un premier temps, j’ai re´cupe´re´ des donne´es simule´es existantes, re´alise´es
pour la validation d’un futur instrument. Par apre`s, j’ai appris moi-meˆme a` cre´er des mode`les simples
et a` en extraire les donne´es ne´cessaires. Du point de vue des collaborations, cette e´tape a donne´
lieu a` des allers-retours avec le cre´ateur de l’algorithme pour le corriger et l’ame´liorer au vu de son
application.
E´tape n˚3 : Application scientifique. Cette e´tape constitue le coeur de la the`se. Elle consiste a`
reconstruire des images, cette fois-ci a` partir de donne´es re´elles obtenues sur des objets jeunes. La
premie`re application fut un succe`s : j’ai pu confirmer les re´sultats obtenus par l’application d’une
me´thode inde´pendante de la premie`re. Le deuxie`me objet reconstruit e´tait un peu plus complexe
que le premier. Il a mis en e´vidence des structures uniquement dues a` la technique employe´e. Ce
n’est qu’en appliquant la me´thode a` un troisie`me objet, encore plus complexe, que trancher entre
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les parties de l’image re´ellement dues aux donne´es et celles dues a` la me´thode employe´e s’est ave´re´
plus difficile que pre´vu. De plus, la technique ne´cessite de choisir entre plusieurs parame`tres et au-
cune e´tude ne nous permettait de de´terminer ces parame`tres de manie`re optimale. La re´alisation de
cette e´tude comme contribution technique de ma the`se s’est donc naturellement impose´. Du point
de vue des collaborations, l’analyse scientifique fut re´alise´e en majeure partie avec mon directeur
de the`se et deux autres collaborateurs, Jean-Philippe Berger et Myriam Benisty, qui m’ont fourni les
donne´es et ont participe´ aux diffe´rentes re´unions de brainstorming sur l’interpre´tation des re´sultats et
la de´termination des diffe´rents tests a` effectuer pour augmenter notre confiance dans l’image. Des pe-
tites modifications et ame´liorations de la technique par mon co-directeur furent e´galement ne´cessaires
afin qu’elle s’adapte au mieux a` nos besoins.
E´tape n˚4 : Contribution technique. La contribution technique initialement de´termine´e pour ma
the`se e´tait l’introduction d’un nouveau type de donne´es dans l’algorithme. Cette e´tape aurait permis
d’avancer vers la version future de l’algorithme, qui tiendrait compte de toute l’information disponible
dans les donne´es actuelles. Cette e´tude n’en est reste´e qu’a` un niveau the´orique tre`s pre´liminaire, avant
que l’e´tude des parame`tres optimaux, pre´sente´s a` l’e´tape pre´ce´dente, ne s’impose comme la contri-
bution a` re´aliser prioritairement. Cette e´tude consiste a` re´aliser des tests de manie`re syste´matique sur
l’algorithme et a` en de´terminer son comportement ge´ne´ral. Elle a e´te´ effectue´e avec mon co-directeur,
ou` il m’a fourni tous les outils ne´cessaires. Je me suis occupe´e de ve´rifier la faisabilite´ des tests, de
les lancer et de re´cupe´rer les re´sultats. Les tests e´tant nombreux (plus de 25 000), j’ai duˆ apprendre a`
utiliser les moyens de calcul intensif fourni par l’OSUG, les ressources de mon ordinateur n’e´tant pas
suffisantes. L’analyse des re´sultats fut discute´e re´gulie`rement avec mes deux directeurs de the`se et a
fait l’objet d’un article publie´.
E´tape n˚5 : Me´thodologie pour l’analyse des re´sultats. Une fois les re´sultats des tests en main,
les parame`tres de la reconstruction e´taient de´finis. Il ne manquait plus que de pouvoir analyser de
manie`re la plus objective possible les re´sultats obtenus. J’ai donc imagine´ une me´thodologie qui per-
met de distinguer entre les structures re´elles et celles dues a` la me´thode utilise´e. Cette me´thodologie
est applique´e a` un des objets complexes et explique´e en de´tail dans un deuxie`me article publie´. C’est
la premie`re image de l’environnement proche d’un objet jeune complexe. J’ai applique´ e´galement
cette me´thode a` d’autres objets jeunes.
Le suivi de la the`se
Les points d’avancement avec mon directeur de the`se avaient lieu a` peu pre`s une fois par mois
durant la premie`re anne´e de la the`se, mais il e´tait disponible pour re´pondre a` mes questions en de-
hors de ces de´lais. Durant la deuxie`me anne´e, mon directeur de the`se principal est parti pendant un
an aux E´tats-Unis. Les points d’avancement ont continue´, a` raison de 4-5 sur l’anne´e, mais ceux-ci
consistaient essentiellement a` s’assurer de la continuite´ de la the`se et a` suivre de loin l’e´volution du
projet. Pendant cette deuxie`me anne´e, je me suis surtout tourne´e vers mon co-directeur de the`se et j’ai
effectue´ plusieurs voyages a` Lyon. Les re´unions de troisie`me anne´e se pre´sentent plutoˆt sous la forme
de collaboration (co-e´criture d’articles), le fil conducteur de la the`se e´tant a` pre´sent bien de´fini.
J’ai participe´ e´galement aux re´unions hebdomadaires des e´quipes. Cependant, appartenant a` deux
e´quipes, j’ai duˆ faire des choix et e´valuer sur base du planning de la re´union s’il e´tait pertinent que
je m’y pre´sente. En ce qui concerne l’e´quipe GRIL, deux re´unions par mois sont organise´es, le plus
souvent sous forme d’un se´minaire par une personne interne ou externe, suivi d’une discussion sur
l’un ou l’autre sujet concernant l’e´quipe (projets, financement, etc.) Pour l’e´quipe FOST, la re´union
a lieu une fois par semaine a` condition qu’une personne interne ou externe pre´sente ses travaux,
pre´ce´de´ d’une pre´sentation d’une dizaine de minutes par un des doctorants de l’e´quipe afin de sur-
veiller l’avancement de sa the`se et de discuter d’e´ventuels proble`mes (scientifique ou technique). En
plus de ces deux re´unions, je participe a` une autre entre une partie des membres de l’e´quipe GRIL qui
a lieu une fois par semaine. Cette re´union consiste en un tour de table ou` chacun explique ses actions
de la semaine et pre´sente d’e´ventuels proble`mes afin de recueillir l’avis des colle`gues.
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En plus des re´unions d’e´quipe, les the`ses sont particulie`rement surveille´es au LAOG. Il existe un
comite´ des the`ses, re´unissant un membre de chaque e´quipe, qui auditionne les doctorants une fois par
an pour surveiller l’avancement de la the`se et de´tecter d’e´ventuels proble`mes mate´riels ou humains.
Ces personnes sont e´galement notre contact pour discuter individuellement des proble`mes rencontre´s.
Une journe´e des the`ses est e´galement organise´e une fois par an, ou` chaque doctorant explique dans
un temps imparti son sujet a` l’entie`rete´ du laboratoire.
Durant ces trois anne´es de the`se, j’ai e´galement participe´ a` six confe´rences internationales (dont
quatre pre´sentations orales et trois posters), trois e´coles sur les diffe´rents sujets de ma the`se et j’ai
participe´ a` 5 observations au Chili. La re´partition du temps de travail lors de ma the`se est pre´sente´e
dans la Table 1.
Activite´s Temps passe´
Recherche 85%
E´coles et cours de formation 7%
Missions (observations, confe´rences) 8%
Table 1: Re´partition du temps de travail
Proble`mes rencontre´s et solutions apporte´es
La plupart des proble`mes rencontre´s lors de la the`se ont e´te´ des proble`mes purement techniques,
que j’ai pu re´soudre par la consultation d’articles ou de personnes ade´quates sur les sujets pre´cis.
Du point de vue mate´riel, j’ai e´te´ confronte´e a` une performance insuffisante de mon ordinateur.
Mes collaborateurs m’ont re´oriente´ vers le service de calcul intensif de l’observatoire. J’ai appris a`
m’en servir afin de re´aliser les tests sur la technique.
Finalement, afin de pouvoir travailler avec mon co-directeur de the`se, j’ai duˆ me de´placer a` Lyon,
le travail a` distance n’e´tant pas du tout efficace.
2.3 Estimation et prise en charge du couˆt du projet
Le couˆt total de ma the`se s’e´le`ve a` un peu plus de 250 000 e. La re´partition du couˆt est illustre´e
a` la Figure 3 a` gauche. On constate que pre`s de la moitie´ du budget est contenu dans les salaires et
40% dans l’infrastructure, une partie importante e´tant due a` l’utilisation de te´lescopes. Les missions
et les confe´rences en France et a` l’e´tranger repre´sentent 6% du budget, tandis que les frais de for-
mation (cours et e´cole) en constituent 4%. Le mate´riel (ordinateur), les consommables (papeterie,
imprimantes) et la documentation (internet, journaux, impression de the`se et de poster) ne concernent
que ce qui reste (1%). Du point de vue de la ventilation du financement, illustre´e a` la Figure 3 a`
droite, la majeure partie de l’argent provient a` part e´gale entre les universite´, essentiellement l’UJF,
et l’organisme europe´en ESO, pour le financement des observations. Le CNRS participe a` 10%. Le
reste est finance´ par d’autres organismes, pour la partie de salaire associe´e a` des collaborateurs tra-
vaillant a` l’e´tranger ou pour l’organisation d’e´cole d’e´te´, ou encore par moi-meˆme pour l’inscription
a` l’universite´.
Figure 3: La re´partition (a` gauche) et ventilation (a` droite) du couˆt de la the`se.
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3 Les compe´tences acquises
En premier lieu, ces trois anne´es de the`se consistent une premie`re expe´rience professionnelle dans
le domaine de la recherche. Elles m’ont permis de conduire un projet dans sa globalite´ et de faire
face aux diffe´rentes difficulte´s pre´sentes : techniques bien suˆr, mais e´galement de planification et de
respect des de´lais, ou encore de communication entre les diffe´rents collaborateurs. J’ai pu e´galement
de´couvrir les diffe´rents aspects du fonctionnement d’un laboratoire de recherche : sa hie´rarchie, la
communication entre les diffe´rents niveaux, les moyens techniques et humains mis en oeuvre pour
chaque projet. J’ai de´couvert le fonctionnement des grands projets publics instrumentaux en partici-
pant a` des observations sur le plus grand te´lescope europe´en au Chili.
Compe´tences techniques
Durant ces trois anne´es, j’ai acquis les compe´tences techniques suivantes :
– des bonnes connaissances scientifiques dans le domaine de l’astrophysique en ge´ne´ral. Afin de
prendre en main le sujet et de placer ma recherche dans son contexte, j’ai lu des articles relatifs
a` mon domaine. Par la suite, une veille bibliographique est ne´cessaire afin de rester au fait de
nouvelles de´couvertes scientifiques ;
– une expertise du traitement des images, ce sujet e´tant le coeur technique de ma the`se ;
– en gestion de projet. Durant ces trois anne´es de the`se, j’ai mene´ un projet a` bien. J’ai person-
nellement participe´ a` l’initiation du projet, au de´codage de la proble´matique et a` sa re´solution.
J’ai e´tabli des bilans re´guliers et adapte´ le projet en cours de re´alisation, suivant les re´sultats
obtenus ;
– en re´alisation d’un projet observationnel depuis la demande de temps d’observation ou` l’on
explique la pertinence et la faisabilite´ du projet jusqu’a` la pre´paration spe´cifique pour re´aliser
ces observations ;
– sur les diffe´rentes me´thodologies pour l’analyse des donne´es scientifiques. J’ai utilise´ des
techniques d’analyse, de mode´lisation et d’interpre´tation des re´sultats. J’ai confronte´ des donne´es
re´elles a` des mode`les the´oriques afin d’en de´duire les parame`tres physiques ade´quats. Finale-
ment, j’ai compare´ les re´sultats obtenus a` ceux de´ja` existants ;
– en langage de programmation informatique, par la participation au de´veloppement de l’al-
gorithme de reconstruction d’images. J’ai e´galement re´alise´ des codes simples afin de m’aider
dans le processus d’interpre´tation des re´sultats ;
– en anglais, a` l’oral comme a` l’e´crit. Durant ma the`se, j’ai participe´ activement a` plusieurs
confe´rences internationales, en communiquant les re´sultats et les avance´es de mon projet. Par
la re´alisation d’une veille scientifique, j’ai lu re´gulie`rement des articles dans des journaux in-
ternationaux, m’apportant un vocabulaire technique.
Qualite´s personnelles
Du point de vue personnel, j’ai pointe´ les qualite´s suivantes :
– je fais preuve d’une grande curiosite´ intellectuelle. Cette qualite´ m’a permis de suivre de pre`s
les progre`s concernant mon sujet de recherche, mais e´galement de m’inte´resser aux diffe´rents
sujets traite´s dans mon laboratoire. J’ai participe´ re´gulie`rement aux se´minaires hebdomadaires
du laboratoire, touchant a` des sujets de l’astrophysique en ge´ne´ral ;
– j’ai acquis une capacite´ d’analyse et de synthe`se, en particulier lorsqu’il a fallu extraire des
re´sultats pertinents hors des 25 000 tests re´alise´s sur la technique ;
– je posse`de e´galement des facilite´s pour la re´daction des rapports et articles scientifiques, en
franc¸ais ou en anglais, ayant re´dige´ des articles dans des journaux mais e´galement des rapports
pour faciliter les points d’avancement avec mes collaborateurs ;
– j’ai e´galement acquis une faculte´ d’organisation, afin de ge´rer les diffe´rentes parties du projet.
J’ai maintenu un e´quilibre entre le coˆte´ astrophysique et le coˆte´ technique de ma the`se. J’ai
organise´ mon travail entre la production de re´sultats, la re´daction d’articles et la participation
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a` des confe´rences et a` des observations. Cette e´tape ne´cessite e´galement de pouvoir se projeter
dans le futur, afin de respecter les diffe´rents de´lais pre´sents ;
– je posse`de une certaine aisance dans le travail en autonomie, mon travail n’ayant pas eu de
difficulte´ a` avancer malgre´ la forte occupation de mes directeurs de the`se et collaborateurs ;
– j’ai e´galement des qualite´s relationnelles. Je me suis tre`s bien inte´gre´e dans mon laboratoire.
J’ai fortement appre´cie´ le travail en collaboration avec d’autres chercheurs et les re´unions heb-
domadaires des e´quipes, ou` les e´changes sur les travaux en cours e´taient tre`s enrichissants ;
– Je suis e´galement mobile, ayant duˆ faire des voyages plus ou moins longs pour assister a` des
confe´rences ou effectuer des observations.
Compe´tences transfe´rables
Au vu de ces compe´tences et de mon parcours, le me´tier direct auquel je serai destine´ est le
me´tier de charge´ de recherche dans le domaine public. En restant a` l’Universite´, je pourrai e´galement
penser au me´tier d’enseignant, a` condition bien suˆr d’approfondir ma formation dans le domaine de
l’enseignement, par une agre´gation par exemple.
Graˆce a` une adaptation vers le milieu de l’entreprise prive´e, mes compe´tences seraient transfe´rables
vers un me´tier de charge´ de recherche dans un grand groupe prive´ ou dans une jeune entreprise inno-
vante. En se basant e´galement sur mon diploˆme d’inge´nieur pre´ce´demment acquis, je pourrai exercer
le me´tier d’inge´nieur Recherche et De´veloppement, ou` mon expe´rience en gestion de projet et mes
qualite´s personnelles sont des atouts requis.
Dans le tableau ci-dessous, je reprends diffe´rents me´tiers que je pourrais exercer, et j’analyse
les compe´tences techniques et les qualite´s relationnelles requises par rapport a` mon niveau acquis.
Finalement, je donne un niveau global a` la transfe´rabilite´ de mes compe´tences pour le me´tier de´crit.
Me´tiers Compe´tences techniques Qualite´s personnelles Niveauge´ne´ralrequises acquises requises acquises
Charge´ de recherche
(public) – Domaine :
astrophysique
Expertise scientifique du domaine ++ Cre´ativite´ +
Excellent
Me´thodologies de recueil de donne´es
scientifiques
+ Te´nacite´ et perse´ve´rance ++
Utilisation de logiciels de
mode´lisation et simulation
++ Sens du de´tail et rigueur ++
Programmation informatique + Disponibilite´ et investissement +
Anglais technique (oral et e´crit) ++ Qualite´ de re´daction (franc¸ais et an-
glais)
++
Travail en e´quipe +
Charge´ de recherche
(prive´) – Domaine :
imagerie me´dicale
Expertise scientifique du domaine - Cre´ativite´ +
Tre`s bon
Me´thodologies de recueil de donne´es
scientifiques
+ Te´nacite´ et perse´ve´rance ++
Utilisation de logiciels de
mode´lisation et simulation
++ Sens du de´tail et rigueur ++
Programmation informatique + Disponibilite´ et investissement +
Anglais technique (oral et e´crit) ++ Qualite´ de re´daction (franc¸ais et an-
glais)
++
Travail en e´quipe +
Inge´nieur R&D –
Domaine : spatial
Connaissance scientifique du do-
maine
++ Travail en e´quipe +
Tre`s bonConnaissance du fonctionnementd’un projet
+ Qualite´ relationnelle ++
Connaissance du marche´ - - Organisation ++
Anglais (oral et e´crit) ++ Rigueur ++
Qualite´ de synthe`se et d’analyse ++
Aisance re´dactionnelle ++
Inge´nieur R&D –
Domaine : physique en
ge´ne´ral
Connaissance scientifique du do-
maine
+ Travail en e´quipe +
Tre`s bonConnaissance du fonctionnementd’un projet
+ Qualite´ relationnelle ++
Connaissance du marche´ - - Organisation ++
Anglais (oral et e´crit) ++ Rigueur ++
Qualite´ de synthe`se et d’analyse ++
Aisance re´dactionnelle ++
Suite page suivante . . .
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. . . Suite de la page pre´ce´dente





- Autonomie dans le travail + Bon
Recherches documentaires ++ Qualite´s re´dactionnelles ++
Enseignement ge´ne´ral du
second degre´ – Physique
Connaissance de la discipline + Inte´reˆt pour la pe´dagogie et la trans-
mission de savoirs
+
BonMaıˆtrise de la pe´dagogie et de l’ani-mation de groupe
+ Capacite´ a` travailler en e´quipe ++
Capacite´ a` adapter la strate´gie
pe´dagogique aux objectifs et aux
caracte´ristiques des e´le`ves
- Qualite´s relationnelles pour travailler
avec les partenaires exte´rieurs
++
Elaboration des outils d’e´valuation - - Capacite´ a` se rendre disponible en-
vers les e´tudiants
+





Domaine : spatial ou
physique en ge´ne´ral
Connaissance du secteur - Qualite´ d’e´coute, de compre´hension
et de dialogue
++
MoyenConnaissance de l’expertise tech-
nique
- - Esprit d’analyse +
Expe´rience de la gestion de projet + Rigueur et sens de l’organisation ++
Maıˆtrise de l’anglais ++ Sens des affaires - -
Disponibilite´ et autonomie +
Inge´nieur brevets –
Domaine : spatial ou
physique en ge´ne´ral
Connaissances scientifiques des su-
jets lie´s au domaine
+ Autonomie dans le travail +
Moyen
Recherches documentaires + Qualite´s re´dactionnelles ++
Connaissances juridiques (droit de
proprie´te´ industrielle)
- - Esprit de synthe`se et d’analyse ++
Anglais (oral et e´crit) ++ Curiosite´ et gouˆt pour l’apprentissage ++
Connaissances en allemand
(appre´cie´es)




Collaboration en e´quipe ++
Inge´nieur test et essai –









Utilisation de syste`mes et instruments
de mesure
- Rigueur ++
Bonnes capacite´s re´dactionnelles ++ Gouˆt pour la technique et la manipu-
lation
+
Bon niveau d’anglais technique ++ Capacite´s d’analyse et de synthe`se ++
Disponibilite´ +
Gouˆt du contact (travail e´quipe, com-
munication, dialogue)
++
Charge´ ou assistant de
communication
scientifique – Domaine :
astronomie ou physique
en ge´ne´ral
Bonne plume et expression orale - Aptitudes re´dactionnelles ++
Moyen
Maıˆtrise des outils informatiques et
connaissances graphiques de base
- - Capacite´ d’e´coute ++
Proce´dures d’enqueˆtes, d’e´tudes de
marche´ et d’investigation des besoins
- - Diplomatie, adaptabilite´ et aisance
relationnelle
++
Anglais ++ Bonne culture ge´ne´rale et cre´ativite´ +
Rigueur et clarte´ ++
Disponibilite´ +
Table 2: Transfe´rabilite´ de compe´tences.
Re´seau professionnel
Je posse`de uniquement un petit re´seau dans le domaine de la recherche publique, a` travers mon
directeur de the`se et par ma participation a` des confe´rences. Aucun re´seau dans le domaine prive´ n’a
e´te´ forme´ durant ma the`se vu qu’il n’existe aucun lien avec une entreprise.
4 Impact de la the`se
Pour la communaute´
D’un point de vue scientifique, ma the`se a permis de publier la premie`re image de l’environnement
proche d’un objet jeune complexe en infrarouge. Bien que l’interpre´tation de cette image est limite´e,
elle a permis de renforcer l’ide´e ge´ne´rale que la communaute´ scientifique en avait et de confirmer
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les re´sultats obtenus par les me´thodes utilise´es jusqu’alors. Ce re´sultat est probant et prouve l’inte´reˆt
grandissant que la me´thode va acque´rir avec l’arrive´e des nouveaux instruments interfe´rome´triques.
D’un point de vue technique sur la me´thode employe´e, ma the`se a permis d’ouvrir la voix vers la
reconstruction d’images “presse-bouton”, ou` l’utilisateur n’aurait plus besoin de connaıˆtre les de´tails
de la technique pour extraire de ses donne´es une image optimale.
Pour l’e´quipe et les partenaires du projet, la re´ussite de ma the`se les encourage a` poursuivre la
recherche sur le sujet et a` proposer une nouvelle the`se dans la continuite´ de la mienne. De plus, cette
e´tude a permis de perfectionner et d’entrevoir les directions a` prendre pour le futur de la technique de
reconstruction d’images en interfe´rome´trie infrarouge.
Pour moi-meˆme
L’impact qui m’a le plus touche´ est le coˆte´ international de ma the`se. A chaque mission, j’ai fait
la connaissance de personnes provenant du monde entier. Cette confrontation avec d’autres cultures
et les e´changes sur nos vies m’ont permis une ouverture d’esprit et un de´veloppement personnel. De
plus, graˆce a` ce contact avec un environnement international, j’ai appris a` me de´brouiller dans une
autre langue et dans un autre pays, parfois tre`s diffe´rent du mien.
J’ai appris e´galement a` inte´grer et a` appre´cier la spe´cificite´ du travail dans la recherche publique
qui est la liberte´ d’action. Graˆce a` cette autonomie, un investissement personnel dans le travail devient
possible. En paralle`le, l’inte´gration dans les e´quipes et dans le laboratoire s’e´tant tre`s bien de´roule´,
j’ai de´couvert du potentiel pour l’adaptation au travail en e´quipe.
Cette the`se m’a permis d’approfondir mes connaissances en astrophysique, autant du point de vue
the´orique que du point de vue technique. J’ai pu re´aliser que le domaine instrumental et technique me
plaisait davantage que le domaine purement astrophysique.
Le travail dans la recherche publique demande ge´ne´ralement un grand investissement de soi et
une flexibilite´ sur son emploi du temps. J’ai pu tester la frontie`re que je pouvais mettre entre ma
vie professionnelle et ma vie prive´e, et a` quel point j’e´tais preˆte a` ce que la premie`re empie`te sur la
seconde.
5 Identification de pistes professionnelles
Afin d’identifier deux pistes professionnelles, je me suis base´e sur mon expe´rience : j’ai choisi les
me´tiers ou` je pouvais mettre en valeur mes trois anne´es en recherche, et ce, sans ne´cessite´ de suivre
des formations comple´mentaires.
Ma premie`re piste professionnelle identifie´e est le me´tier d’inge´nieur Recherche et De´veloppement
dans une entreprise spatiale. Le coˆte´ technique de ma the`se m’ayant davantage inte´resse´ que son coˆte´
the´orique pure, cette piste me permet de revenir a` mes e´tudes premie`res, tout en mettant en avant
mes compe´tences de´veloppe´es lors de ma the`se dans le domaine de la recherche. Ce me´tier demande
des connaissances de l’entreprise et des techniques spatiales que j’ai e´tudie´es lors de mes e´tudes
d’inge´nieur.
La deuxie`me piste professionnelle envisage´e est eˆtre charge´ de recherche dans une entreprise
faisant de l’imagerie me´dicale. Lors d’une e´cole sur le traitement des images, j’ai eu l’occasion de
constater que les techniques employe´es dans ma the`se se rapprochent fortement de celles employe´es
dans le domaine de l’imagerie me´dicale. Ce rapprochement me permet d’envisager un me´tier dans ce
secteur, tout en restant dans le domaine de la recherche pour mettre en valeur mon expe´rience.
Afin de me familiariser avec le marche´ de l’emploi, je me suis inscrite sur le site de l’APEC (As-
sociation Pour l’Emploi des Cadres) et j’ai participe´ a` des salons pour l’emploi, a` Grenoble et a` Paris.
J’ai e´galement suivi un cours de marketing industriel afin de me familiariser avec le domaine de l’en-
treprise.
En conclusion, cette the`se constitue ma premie`re expe´rience professionnelle et m’a conforte´ dans
la possibilite´ d’atteindre un e´panouissement a` la fois professionnel et prive´.
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Annexe C
Activités reliées à la thèse
Conférences
1. Science with the VLT in the ELT Era, Garching, octobre 2007 ; présentation d’un pos-
ter. Proceedings : S. Renard et al., Prospects for Near-infrared Characterization of Hot
Jupiters with the VLTI Spectro-imager (VSI), Science with the VLT in the ELT Era, As-
trophysics and Space Science Proceedings, Springer Netherlands, 2009, p. 349
2. SPIE, Marseille, juin 2008 ; présentation orale + poster. Proceedings :
– S. Renard et al., Prospects for near-infrared characterization of hot Jupiters with the
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binary system SS Lep. Rejeté.
Écoles d’été
1. VLTI Summer School : "Circumstellar disk and planets at very high angular resolution",
Porto, juin 2007.
2. VLTI Summer School : "Astrometry and Imaging with the Very large Telescope Interfe-
rometer", Hongrie, juin 2008.
3. ASTROCAM Summer School : "Young Stellar Objects : from cool stars to exoplanets",
Espagne, juin 2009.
4. École d’été de Peyresq "Problèmes inverses en traitement des signaux et des images",
Peyresq, juillet 2009.
Résumé
Les planètes se forment très probablement dans les disques de gaz et de poussière détectés autour des
étoiles jeunes en cours de formation. L’étude de ces disques circumstellaires est donc indispensable pour com-
prendre la formation des planètes et l’origine de notre système solaire. Au vu des distances des régions de
formation stellaires les plus proches, observer la partie des disques situées entre 0.1 et 10 UA correspond à
des échelles spatiales de l’ordre de la milli-arcseconde. L’interférométrie infrarouge est un outil adapté pour
atteindre de telles échelles spatiales et, par conséquent, pour étudier l’environnement proche des étoiles jeunes.
Cependant, un interféromètre ne produit pas une image directe de l’objet observé. Les données obtenues jusqu’à
présent sont peu nombreuses et utilisées uniquement pour contraindre des modèles théoriques. Avec l’arrivée
de nouveaux instruments, les données interférométriques peuvent être utilisées pour reconstruire des images
indépendamment de modèles paramétriques, comme il est habituellement fait dans le domaine radio.
Le présent travail vise à appliquer la méthode de reconstruction d’images à des données interférométriques
en infrarouge proche d’objets jeunes. Dans un premier temps, une étude systématique de la méthode de re-
construction d’images est réalisée sur l’algorithme MiRA et des règles pratiques pour les utilisateurs en sont
extraits. Il est également démontré qu’il vaut mieux augmenter la couverture du plan (u, v), et ce de manière la
plus homogène possible, plutôt que de diminuer les barres d’erreur sur les données. Dans un deuxième temps,
la méthode est appliquée à une Herbig Ae, MWC 275, donnant lieu à la première image de l’environnement
proche d’une étoile jeune complexe. Suite à la pauvreté de la couverture (u, v), une image évidente à interpréter
n’est pas réalisable malgré l’utilisation de paramètres adéquats. Une méthodologie impliquant l’utilisation d’un
modèle de l’objet est donc indispensable afin de ne pas sur-interpréter les structures dans l’image reconstruite.
Finalement, la technique est appliquée à d’autres objets jeunes. Ces nouvelles applications renforcent l’inté-
rêt d’utiliser la reconstruction d’images comme technique d’analyse mais confirment également la prudence à
avoir lors de l’analyse des images reconstruites.
Mots-clés: objets jeunes - disques circumstellaires - haute résolution angulaire - interférométrique infrarouge -
reconstruction d’images
Abstract
Planets are believed to form in disks of gas and dust detected around newly born stars. The study of such
circumstellar disks is necessary to understand how the planets form and the origin of our solar system. At the
distance of the closest star forming regions, the observation of the disk at distances ranging from 0.1 to 10
AUs corresponds to milli-arcsecond spatial scales. Infrared interferometry is a suitable tool to achieve such
spatial scales and to conduct observations of the close environment of such disks. However, an interferometer
does not provide a direct image of the observed object. The data obtained so far consist of a small number of
measurements which can only constrain theoretical models. With the advent of recent multi-aperture interfer-
ometers, the interferometric data can be used to reconstruct images independently of any parametric model, as
is routinely done in the radio frequency range.
The goal of the present work is to apply the image reconstruction technique to near-infrared interferometric
data of young stellar objects. Firstly, a systematic study of the image reconstruction method is done on the
MiRA algorithm and practical rules for the users are derived from the tests. Moreover, the study demonstrates
that the (u, v) coverage is more critical than the signal-to-noise ratio in the image reconstruction context. Sec-
ondly, the method is applied on an Herbig Ae star, MWC 275, leading to the first image of a complex young
stellar object. Due to the sparseness of the (u, v) coverage, an unambiguous image easy to interpret cannot be
derived, even if optimal parameters are used. A methodology, using a model of the observed object, is necessary
to not over-interpret the structures in the reconstructed image. Finally, the technique is applied to other young
stellar objects. The new applications affirm the interest of the image reconstruction method to analyze the data,
but confirm also that the images have to be interpreted carefully.
Keywords: young stellar objects - circumstellar disks - high angular resolution - infrared interferometry -
image reconstruction
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